﻿apropo EdE = |p|d|Pb ( - ) rezultând din relaţia de dispersie relativistă ( ) Factorul qi din ( ) este egal cu numărul de stări de spin ale tipului dat de particule De exemplu, pentru fotoni, electroni și pozitroni - \u d e ~ - e + \u d , iar pentru neutrini și antineutrini " - v - Din forma explicită a funcției de distribuție ( ) rezultă că diferența dintre numărul de particule și antiparticule de un anumit tip pe unitatea de volum depinde de valoarea potențialului chimic În universul timpuriu, această diferență este extrem de mică în comparație cu numărul de particule în sine De exemplu, la T > GeV, asimetria dintre quarci și antiquarci este de ordinul IO- , vezi Secțiunea Diferența relativă dintre numărul de electroni și pozitroni este de același ordin de mărime (Universul în ansamblu este neutru din punct de vedere electric, deci excesul de sarcină pozitivă conținută în quarci este exact compensat de excesul de sarcină negativă a electronilor) Prin urmare, potențialele chimice erau extrem de mici în universul timpuriu și pot fi neglijate în multe scopuri Densitatea de energie pi a particulelor de tipul i este dată de următoarea integrală a funcției de distribuție: Pi = i [ Ap)H(p) ѣ = Г Г dE' 'e jo jo ( , ) capitolul /■ E p' mr \u d J eE / m m dE unde am avut în vedere că doar jumătate dintre particule se deplasează spre zona luată în considerare și am profitat de faptul că, datorită izotropiei sistemului, putem înlocui pț cu o Problema Obţineţi expresia ( ) calculând tensorul energie-impuls al unui gaz de particule relativiste neinteracţionale cu funcţie de distribuţie f(E) Să studiem acum expresiile pentru densitatea numărului de particule, densitatea de energie și presiunea în diferite cazuri limitative interesante din punct de vedere fizic Pentru început, considerăm cazul particulelor ultrarelativiste T, cu potenţial chimic zero, Zi = În această limită, expresia ( ) pentru densitatea de energie ia forma (legea Stefan-Boltzmann) G^ R -T ~ bosoni: ( , ) ani -T sunt fermioni Calculul integralelor întâlnite în acest capitol este dat, de exemplu, în cartea | ]: un rezumat al formulelor este dat la sfârșitul acestei secțiuni După cum era de așteptat din considerente dimensionale, densitatea de energie în acest caz este egală cu T până la un coeficient numeric; contribuția fermionilor la densitatea energetică diferă de contribuția bosonilor cu un factor de / Observăm că în cazul relativist este adesea convenabil să se caracterizeze particulele ca elicitate - proiecția spinului pe direcția mișcării; parametrul dz poate fi atunci înțeles ca numărul de stări elicoidale Dacă plasma conține particule ultrarelativiste de diferite tipuri și cu aceeași temperatură T, iar potențialele chimice pot fi neglijate, atunci densitatea de energie a componentei ultrarelativiste este egală cu P \u d * ^ T \\ ( - ) Unde R* = i+ g i ( , ) m i ~ ІО GeV Aceeași estimare funcționează pentru interacțiunile slabe și puternice (culoare) Astfel, ipoteza echilibrului termic se menține foarte bine pentru cea mai mare parte a etapei fierbinți a evoluției universului Să considerăm acum limita unui gaz relativist rarefiat atunci când funcția de distribuție ia forma Boltzmann ( ) În această limită, expresia pentru densitatea numărului de particule are forma / ta / n MeV capitolul o Problema Estimați valoarea numerică a potențialului chimic pentru n-quark la o temperatură de GeV Pentru a încheia această secțiune, observăm că raportul barion-foton cb este strâns legat de parametrul Ob (vezi capitolul ), deoarece ( , ) Rs Rs unde mpv - GeV este masa protonului (cu precizia cu care lucrăm, diferența dintre masele protonului și neutronului este nesemnificativă) În conformitate cu formula ( a), densitatea numărului de fotoni relicve din Universul modern noah este egal cu n = = G CMd Folosind valoarea densității critice ( ), obținem din ( ) - , ± , , ( , ) de unde O v - , , așa cum am menționat deja Încă o remarcă se referă la mediul barion-foton înainte de recombinare După cum vom vedea în Secțiunea , barionii din acesta sunt în echilibru termic cu fotonii Într-un astfel de mediu, pătratul vitezei sunetului este u \u d dp \u d dpy \u d p / x dp dpy + dpB p~i ± p ( + Rb) unde am avut în vedere că = p / oc T , p Problema Oferiți o estimare numerică a contribuțiilor electronilor și protonilor la densitatea entropiei în Univers la , MeV T eV Notă: țineți cont de faptul că la astfel de temperaturi, electronii și protonii sunt nerelativiști și sunt în stare liberă (recombinarea în atomi de hidrogen nu a avut loc încă) și că numărul de electroni este egal cu numărul de protoni (neglijăm prezența nucleelor ușoare) Luăm în considerare faptul că contribuția la nucleu nu este făcută de atomii de heliu care s-au recombinat și au încetat să interacționeze cu fotonii la o temperatură mai mare Raportul de masă dintre heliu și hidrogen este de aproximativ %, vezi capitolul , de unde factorul , in ( , ) Modele cu o treaptă intermediară de pulverizare * Modele de etape intermediare de praf: generare de entropie Să discutăm despre posibilitatea ca într-un stadiu incipient al evoluției Universului, chiar înainte de stadiul relativ recent dominat de radiații, să fi fost realizat stadiul asemănător prafului al evoluției cosmologice Pot fi citate două scenarii în care există această posibilitate Prima dintre ele presupune că în natură există noi particule grele G cu o durată de viață suficient de lungă t și că în stadiul inițial al epocii fierbinți a Big Bang a dominat materia relativistă, în care a existat un amestec de particule G Particulele G sunt non-relativiste, cel puțin la o temperatură sub masa lor În timpul expansiunii Universului, densitatea de energie a componentei relativiste fierbinți scade ca a- , iar după ce particulele G devin non-relativiste, densitatea lor de energie scade ca a- Prin urmare, la un moment dat, Universul trece de la stadiul dominat de radiații la stadiul de dominare a particulelor G non-relativiste, adică la stadiul de praf Presupunerea principală aici este că t* = Г- , ( , ) unde Г este lățimea de dezintegrare a particulelor G Odată cu evoluția ulterioară a Universului, particulele G se descompun în particule luminoase, de exemplu, în quarci, leptoni și alte particule ale modelului standard; acestea din urmă sunt rapid (mai rapid decât timpul Hubble) termicizate și incluse în componenta caldă relativistă Vom vedea că epoca dominanței particulelor G se termină la scurt timp după ce rata de expansiune a Universului scade la H ~ G: după aceea, toate particulele G se vor descompune de mai multe ori Hubble, doar materia relativistă fierbinte va rămâne în Univers , iar stadiul dominat de radiații va începe din nou evoluția Observăm că în intervalul de timp t* H(t) r pm este îndeplinită Deci, în Univers există într-adevăr o tranziție de la stadiul de praf la cel dominat de radiații, iar " momentul" tranziţiei tMD-> RD este determinat de relaţia G ~ ( , ) În general, raționamentul de mai sus nu exclude posibilitatea ca în partea dreaptă a lui ( ) să existe un factor logaritmic mare, adică tranziția are loc ceva mai târziu; pe de altă parte, nu exclude tranziția în momente anterioare, când T ⊂ N Vom vedea mai târziu că niciuna dintre aceste posibilități nu este realizată Să luăm în considerare comportamentul soluțiilor ecuațiilor ( ), ( ) și ( ) după debutul etapei prăfuite, t > t*, dar la vremuri destul de timpurii, când Г Tns- Aceasta implică o limitare asupra particulele grele pe durata vieții m \u d T- GeV) care au o durată de viață lungă, iar singurul proces prin care se poate modifica concentrația nx a acestor particule în mediu este anihilarea lor cu antiparticule X Atunci În același timp, să presupunem că împrăștierea particulelor X de către particulele obișnuite prezente în plasma cosmică (leptoni, cuarci, fotoni etc ) are loc destul de des La temperaturile T care depășesc masa particulelor X mnx, procesele de producere și anihilare a particulelor X au loc, de regulă, rapid (comparativ cu viteza de expansiune a Universului), iar concentrația lor este în echilibru Considerăm un mediu simetric cu același număr de particule X și antiparticule X Pentru T iar relaxarea are loc prin anihilarea particulelor X, și nu prin producerea de perechi X-X) În același timp, în fiecare moment de timp, temperatura și potențialele chimice au valori destul de definite Astfel, mediul în fiecare moment de timp poate fi caracterizat prin energia liberă F(T,Ni) Reamintim că energia liberă este legată de numărul de stări (funcția de partiție) prin relație (presupunem că sistemul are un volum mare, dar finit) Z = e"F/T ( , ) Când se apropie de echilibrul termodinamic, energia liberă tinde la minim, iar funcția de partiție la maxim Să existe un proces lent direct care apropie sistemul de starea de echilibru termodinamic (în exemplul nostru, aceasta este anihilarea X-X; pentru certitudine, presupunem că nx > nx) Să notăm rata unor astfel de procese (cantitatea nx) pe unitatea de timp) ca Există și procese inverse, a căror rată o notăm cu Г (în exemplul nostru, acesta este procesul de naștere a perechilor X-X) Sarcina noastră este să găsim relația dintre G+ și G Ca rezultat al unui singur proces direct, sistemul trece de la o stare cu o funcție de partiție mai mică Z- (și, în consecință, cu o energie liberă mai mare F ) la o stare cu o funcție de partiție mai mare Z+ și o energie liberă mai mică F+ Fie r una dintre stările microscopice ale sistemului "De regulă, este mai convenabil să lucrezi nu cu energie liberă, ci cu un potențial termodinamic mare, fixând nu numărul de particule, ci potențiale chimice În această secțiune, totuși, vom lua în considerare stări cu un anumit număr de particule pentru care formula ( ) este valabilă Această notație se datorează faptului că funcția de partiție crește în procesul direct; acest proces este mai favorabil din punct de vedere termodinamic De exemplu, în cazul mecanicii statistice clasice, în starea i pozițiile și momentele tuturor particulelor mediului sunt fixe Procese de neechilibru la începutul procesului direct și este una dintre stările microscopice în care sistemul poate trece ca urmare a acestui proces Probabilitatea de realizare a stării inițiale r este egală cu P(g ) = e-E(g )/T zZ unde £(r ) este energia stării i (aici este esențial ca față de toate celelalte procese, cu excepția celui în cauză, să aibă loc echilibrul termodinamic) Fie (r -> JL) probabilitatea procesului direct r -> j+ Atunci probabilitatea ca orice proces direct să se producă în mediu este egală cu r+ = P(C)j-b) = y- e £(r-)/T (r i-,j+ Т -І+ În mod similar, probabilitatea oricărui proces invers în mediu este egală cu r- \u d ± e ~ E [M / T ~ / (I + - "-) ■ + i-, + În virtutea egalității probabilităților procesului r -> j+ și procesului invers j+ -> eu-, adică '^ -> r ) avem = (r jJ), precum și legea conservării energiei, E(i ") = £+ p-(F+-F-)/T Г - Z- și în final t = e-g^, ( ) unde AF este diferența dintre energiile libere după și înainte de procesul direct (conform definițiilor de mai sus, AF Г la XF neq, procesul direct este procesul cu u descrescător, adică DA' \ / I mm \ /gr P I [ g ] e(Mp + Me - mpr - me) / m J \ l / Acum, folosind egalitățile ( ), ( ) și expresia ( ) pentru pn-, putem exclude potențialele chimice și aducem ecuația rezultată la următoarea formă: / t'X / pr=(-y-) nHe~^H/T, ( , ) Pr e - r e Capitolul Unde Dya \u d mpr + mne - mc \u d , eV este energia de legare a hidrogenului și am neglijat diferența dintre tr și aph în factorul pre-exponențial din partea dreaptă a ecuației ( ) Împreună cu ecuația ( ), ecuația ( ) determină concentrațiile de echilibru ale protonilor liberi și atomilor de hidrogen pr și rc Este convenabil să introduceți relații adimensionale y OL y mon Pv Pv astfel încât condiția de conservare a numărului barion ia forma Xp + Xn = ( , ) Folosind ecuația ( ), se poate exprima Xi în termeni de Xp, ca urmare a cărei condiție ( ) se transformă într-o ecuație cu un singur Xp necunoscut: y la h / x'+pvhk£r) e*n/T= - ( , ) Ecuația ( ) se numește ecuația Saha Subliniem că se realizează numai în condiții de echilibru termic (inclusiv chimic) Exprimând pw în termeni de raportul barion-foton r/w folosind relația ( ) și folosind formula ( a) pentru densitatea numărului de fotoni n (T), obținem următoarea ecuație, care conține doar mărimi adimensionale: Tq este nefavorabilă termodinamic Să estimăm vârsta Universului la temperatura T^ = , eV Pentru a face acest lucru, folosim relația ( ), care este valabilă pentru stadiul de praf, și scriem - ЗНіёУ \u d Zch / Shch Yao ( + rge ') / ' ( ' ) unde am folosit ecuația ( ) și am neglijat contribuțiile materiei relativiste și ale energiei întunecate (am convenit să nu luăm în considerare deloc contribuția curburii) Numeric, tțq ~ de mii de ani, iar timpul Hubble este estimat ca R (Tre Problema Aflați concentrațiile relative de echilibru ale atomilor de hidrogen în stările s și p la o temperatură Tfq = , eV Nivelurile superioare sunt ignorate Pentru a încheia analiza noastră de echilibru, observăm că la temperaturi sub T^q concentrația de echilibru a protonilor liberi scade rapid cu temperatura Într-adevăr, când concentrația de protoni liberi este mică, Xp , în ecuația ( ) se poate neglija primul termen și se obține / gr \ / P? = n*q = n^ e-q"/ T, ( , ) unde am indicat în mod explicit că vorbim despre concentrații de echilibru Ultima împrăștiere a fotonilor în universul real Ultimul foton de împrăștiere în universul real În secțiunea anterioară, am definit timpul de recombinare ca fiind momentul în care coincid concentrațiile de protoni liberi și atomii de hidrogen Totuși, din punct de vedere al observațiilor radiațiilor relicve, nu de data aceasta prezintă interes, ci epoca ultimei împrăștieri a fotonilor relicve, după care se propagă liber în Univers Ultima împrăștiere a fotonilor are loc ceva mai târziu decât recombinare (înțeleasă în sensul de mai sus), când densitatea electronilor liberi și a protonilor scade semnificativ Procesul principal în acest caz este împrăștierea Compton a fotonilor pe electroni 'tu -> e ( , ) În electrodinamica cuantică, secțiunea transversală a acestei reacții este determinată de două diagrame prezentate în Fig Suntem interesați de temperaturi și, în consecință, de frecvențele fotonilor care sunt mici în comparație cu masa electronilor În această limită, secțiunea transversală a împrăștierii Compton se reduce la secțiunea transversală Thomson cunoscută din electrodinamica clasică (cititorul poate găsi o discuție despre împrăștierea Compton în electrodinamica cuantică în [ ]; vezi derivarea secțiunii transversale Thomson în teoria clasică în [ ] ]) Secțiunea transversală Thomson este O L, de la - -o ~ , • IO- cm ( , ) mi Observăm că valoarea secțiunii transversale Thomson, până la un factor numeric de m/ , se obține imediat din considerente dimensionale Într-adevăr, factorul a din secțiunea transversală este legat de fapt că diagramele pentru împrăștierea Compton conțin două vârfuri ale interacțiunii unui electron cu fotonii Fiecare dintre vârfuri contribuie cu un factor e la expresia amplitudinii, ceea ce duce la un factor a în secțiune proporțional cu pătratul modulului de amplitudine La energii joase, singurul parametru dimensional este masa electronilor, astfel încât atomul de dependenţă os te este recuperat din dimensiune Orez Diagrame Feynman pentru împrăștierea Compton Capitolul Timpul de drum liber al unui foton în raport cu împrăștierea Compton nyu este egal (ut • ne(TU ( , ) unde ne este densitatea numărului de electroni liberi, care este egală cu densitatea numărului de protoni liberi Într-un moment în care concentrațiile de protoni liberi și atomii de hidrogen coincid, densitatea numărului de electroni este egală cu pv C( ) s T \u d D -'? WT ■ La T = , eV, aceasta dă ne cm- ( , ) Într-o astfel de situație, timpul liber al drumului ( ) este m ~ • s ~ ani, ceea ce este mult mai mic decât timpul Hubble ( ) Acest lucru ne spune că ultima împrăștiere a fotonilor are loc la temperaturi puțin mai scăzute; vom vedea că temperatura ultimei împrăștieri este Tr = , eV și se vor efectua estimări suplimentare pentru această temperatură La temperaturile de interes, există un echilibru cinetic între fotoni, electroni și, de asemenea, protoni Vom vedea acest lucru în Secțiunea Dimpotrivă, nu există un echilibru chimic în mediu Procesul de recombinare este întârziat, concentrația de atomi de s este mai mică decât cea de echilibru, iar concentrația de electroni liberi, dimpotrivă, este mai mare decât cea de echilibru Un indiciu al absenței echilibrului chimic este faptul că în mediu există puțini fotoni termici cu energii m > Dn capabili să ionizeze atomii de hidrogen de la nivelul solului Într-adevăr, densitatea numerică a fotonilor termici cu energii peste o energie dată x> este (în continuare, până la sfârșitul acestei secțiuni, notația eq indică faptul că vorbim de fotoni termici, de echilibru) ( , ) Unde și MC - Are doua CLC \u d "yg / și (s), Funcția de distribuție Planck (cf ( ): am avut în vedere că fotonul este polarizat) Pentru w T avem U r-Sh/T ^r e ( , ) Asa de ( , ) Pentru w = Dn și T = TG = , eV, această densitate este r (Dn) ~ IO- cm- Un număr atât de mic de fotoni termici capabili să ionizeze starea fundamentală a hidrogenului nu este suficient pentru a menține echilibrul chimic Vom vedea la sfârșitul secțiunii că există mult mai mulți fotoni non-termici în mediu Ultima împrăștiere de fotoni în Universul real cu w > An, care va fi dovada finală a lipsei de echilibru pentru reacția de recombinare la nivelul solului Echilibrul este, de asemenea, absent pentru reacțiile de tranziție la nivelul solului Îs de la nivelurile excitate de hidrogen Vom verifica acest lucru mai târziu Pe de altă parte, există un echilibru chimic între fotoni, electroni liberi, protoni și atomii de hidrogen la niveluri excitate Într-adevăr, densitatea numărului de fotoni capabili să ionizeze, de exemplu, nivelurile s și p, este Aceasta este mult mai mare decât concentrația de barioni, ceea ce este o dovadă în favoarea echilibrului termodinamic: chiar dacă toți electronii și protonii se recombină la nivelurile s și p, spectrul fotonic din regiunea cv ~ A S ar rămâne practic același, termic Vom rafina în continuare condițiile în care afirmația de mai sus despre echilibrul termodinamic parțial este satisfăcută, vezi problema Deci, în sistem există un echilibru în ceea ce privește toate reacțiile, cu excepția reacțiilor de formare și distrugere a atomilor de ls-hidrogen Mai mult, dacă nu s-ar forma deloc ls-atomi, concentrațiile atomilor excitați ar fi mici, astfel încât aproape toți electronii și protonii ar fi în stare liberă la T - Tr = , eV o Sarcina Verificați validitatea ultimei declarații Sugestie: utilizați ecuația Saha, scrisă fără a lua în considerare ls-atomi Din ultima remarcă rezultă că electronii sunt în cea mai mare parte fie în stare liberă, fie în atomi de s Prin urmare, procesele cheie sunt formarea și distrugerea ls atomilor În cele ce urmează, vom lua în considerare doar nivelurile Îs-, s- și p, în timp ce existența unor niveluri excitate superioare va fi neglijată Aceasta este de fapt o bună aproximare: populația de, să zicem, nivelul în comparație cu nivelul în condiții de echilibru este - = e-(A A s)/T ~ -s ( , ) Aici se ține cont că Dz = Dya/ Aici și mai jos, P , n $ etc denotă densitățile numerice ale atomilor de hidrogen la nivelurile corespunzătoare; atomii înșiși sunt pur și simplu notați ca , etc În aproximarea noastră, s-atomi pot fi formați și distruși în reacții e + p "-► + , ( ) s ls + , ( , ) p ls + - ( , ) Subliniem că tranziția p -> este un proces cu doi fotoni, în timp ce tranzițiile de la continuum și tranziția p -> Îs au loc prin emiterea unui singur foton (tranziția p -> corespunde primei linii a Lyman) , Lyman-o serie) Capitolul Să începem cu tranzițiile din continuum ( ) Se dovedesc de fapt a fi nesemnificative (!) După cum am văzut la începutul secțiunii, cazul is > ne este de interes pentru noi În această situație, fotonul emis în procesul e + p -> ls + ionizează atomul ls "învecinat" înainte de a-și pierde energia în ciocnirile cu electronii Într-adevăr, secțiunea transversală de ionizare a unui atom ls în apropierea pragului este [ ] Depășește considerabil secțiunea transversală Thomson pentru împrăștierea elastică de către un electron în repaus Vom vedea la sfârșitul secțiunii că înroșirea fotonilor din cauza expansiunii Universului este nesemnificativă și în cazul reacției ( ) Astfel, procesele ( ) nu modifică efectiv numărul de electroni liberi și ls-atomi Luați în considerare acum procesele ( ) Spre deosebire de recombinarea unui electron liber și a unui proton, în procesul direct se formează doi fotoni, iar intrarea lor în mediu nu duce la o reacție inversă Procesul direct s -> + are lățime [ ] Opa este suficient de mic, astfel încât procesul direct este lent în sensul că atomul e este mai probabil să fie ionizat de un foton termic decât va experimenta această tranziție, vezi problema Aceasta înseamnă că tranzițiile -> sunt de putina importanta din punct de vedere al concentratiei de -atomi, iar in sistem exista intr-adevar un echilibru termodinamic partial, despre care am vorbit mai sus o Problema Să se arate că la T > K probabilitatea ca un atom s să fie ionizat în reacția s + yth e + p depășește probabilitatea trecerii lui la starea ls în procesul s -> s + y Aici yth desemnează un foton termic Notă: Utilizați secțiunea transversală de ionizare în apropierea pragului g Observăm că temperatura de K este mai mică decât temperatura Tg = , eV = K, la care fotonii experimentează ultima împrăștiere De asemenea, remarcăm că scările de timp t $ este determinată de numărul de atomi s și de rata tranzițiilor de s - s: (^) = -Г п , - ( , ) \dt J s-"ls Aici am neglijat procesul invers, care transformă atomul ls în starea datorită absorbției a doi fotoni Motivul pentru aceasta este dat la sfârșitul secțiunii Să discutăm în sfârșit procesele ( ) La fel ca și în cazul recombinării electronilor și protonilor liberi, un foton emis în procesul direct este, de regulă, absorbit rapid de atomul "vecinat" în procesul invers și nu are loc în mod eficient nicio modificare a mediului Totuși, pentru procesele ( ) înroșirea fotonilor asociată cu expansiunea Universului este semnificativă Ideea este că există destul de mulți fotoni de linie Lyman în mediu Unii dintre ei încă ies din regiunea liniei din cauza înroșirii și nu iau parte la procesul invers Îs + -> p Ca urmare, numărul de atomi Îs crește, în timp ce numărul de electroni și protoni liberi scade Vom discuta acest efect cantitativ la sfârșitul secțiunii, dar aici spunem că acesta conduce la o estimare a ratei efective de dezintegrare a electronilor liberi apropiat numeric de ( ) Astfel, scăderea electronilor liberi datorită tranzițiilor lor la nivelul s este dată de ecuație = -Ge//(T)P , ( , ) în plus, Ge//(T) nu depinde foarte mult de temperatură, vezi ( ), iar Ge//(Tr) ~ T Folosind ( ), scriem ( ) ca o ecuație pentru densitatea electronilor liberi: Neglijând modificarea factorului pre-exponenţial cu timpul şi trecând la variabila /T conform ( ), se obţine din aceasta reffT ( n \ / - = a tt ' (tm) - ■ e g + const ne \TmeJ Primul termen din partea dreaptă crește rapid cu timpul, astfel încât constanta de integrare nu este semnificativă pentru t ~ tr Amintindu-ne că A s = Ad-/ , obținem în sfârșit Pe (T) \u d pr (T) \u d ■ (-) ■ e- - ( , ) Se poate observa că rezultatul analizei de neechilibru este foarte diferit de rezultatul de echilibru ( ): există o diferență atât în exponent, cât și în factorul pre-exponențial Din rezultatul problemei rezultă că formula ( ) funcționează cu adevărat în domeniul de temperatură care ne interesează, mai precis, la T > K = , eV Capitolul o Problema Să se arate că densitatea de neechilibru a electronilor liberi ( ) depășește densitatea de echilibru în întreaga etapă a sfârșitului recombinării, când ne/pw (dar la T > K, când analiza noastră este valabilă) Aceasta înseamnă că, așa cum era de așteptat, procesul de recombinare este întârziat în comparație cu recombinarea în echilibru termodinamic Să revenim la ultima împrăștiere de fotoni Numărul mediu de ciocniri ale unui foton cu electroni liberi din timpul t până în prezent (care, pentru scopurile noastre, poate merge la infinit) este De la Pe dt Să definim timpul ultimei împrăștieri ca fiind timpul de la care fotonul este împrăștiat exact o dată N(tr} = Trecând la integrarea peste temperatură, folosind ( ), scriem ecuația pentru ultima temperatură de împrăștiere Tr: GT TG L = n(ZatP'( ;); la calcularea integralei, am luat în considerare schimbarea rapidă a exponentului sub integrala cu temperatură, vezi ( ) Ecuația finală este \ / gte \ tg) ^eff Din ( , ) Se poate observa că Tr depinde slab de parametrii cosmologici: această dependență există doar în Rey/ Primim numeric de aici Tg = , eV Pe parcursul acestei cărți, prin temperatura de recombinare înțelegem tocmai această temperatură La ultima epocă de împrăștiere, parametrul Hubble este estimat aproximativ ca R(TG) ~ x/Pd R ( + yr) / ~ ( mii ani)- = ( , Mpc)- , ( , ) iar durata de viață a Universului este estimată ca tr ~ ( / ) - = mii ani Valoarea exactă se obține folosind formula ( ) și dă tr = mii ani În acest moment, densitatea numărului de electroni liberi este estimată de la ( , ), ( , ) ca ne(tr) = cm- gura Este mult mai mică decât densitatea numerică a electronilor liberi la începutul procesului de recombinare, vezi ( ) Ultima împrăștiere de fotoni în Universul real > Sarcina Obțineți o estimare ( ) o Problema Arătați că, ținând cont de contribuția radiației la densitatea energiei, parametrul Hubble la o temperatură de , eV este egal cu H(TG) = ( mii ani) - = ( , Mpc) - Să facem o remarcă Desigur, recombinarea nu are loc instantaneu: concentrația de electroni liberi ( ) se modifică fără probleme Cu toate acestea, o schimbare semnificativă din punctul de vedere al împrăștierii fotonilor are loc într-un interval mic de temperatură, DT ), ( , ) Capitolul unde n (cu) este densitatea numerică a fotonilor cu energii mai mari decât cu, r (cu) = dn(w)/dw este densitatea spectrală (valorile de echilibru ale acestor mărimi apar exact în ( )) și cu* este limita inferioară a liniei Lyman A; vom vedea în scurt timp că valoarea exactă a lui c* nu este importantă Fotonii cu energii mai mici nu pot transfera starea de s la p, astfel încât creșterea efectivă a numărului de atomi de s (și scăderea numărului de electroni liberi) sunt date de dn\s dne dt dt dt Deoarece Universul se extinde lent, puțini fotoni părăsesc regiunea liniei Lyman-a, iar procesele înainte și inversă sunt în echilibru cu o precizie bună Astfel, funcția F (cu) poate fi calculată presupunând că ratele proceselor directe și inverse sunt aceleași: r p(u(u))n pb?ci = C(cu) ?(cu)F (cu)nisdcu ( ) Partea stângă a acestei formule este numărul de fotoni din intervalul (cu, cu -b dcu) emiși pe unitate de timp pe unitate de volum în timpul dezintegrarii p -> Îs + ; Tgr este lățimea nivelului p-y, (si) este forma liniei Lyman-a Partea dreaptă este rata de captare a fotonilor de către ls atomi Am avut în vedere că este proporțională cu densitatea spectrală a fotonilor și cu densitatea ls-atomi, astfel încât coeficientul C depinde doar de si El este egal C(u>) = ( , ) si- Observăm că A(cu) = Г Р numărul de ls-atomi și secțiunea transversală de ionizare aj Să folosim faptul că în echilibrul termodinamic, ratele reacțiilor directe și inverse coincid și scriem ecuația pentru coeficientul А(іѵ ) (ecuația de echilibru detaliată), După ce am găsit A(w) de aici, îl înlocuim în ( ) și obținem densitatea spectrală cu w > D n echiv ( ' ) Pierderea fotonilor din regiunea energetică sv > Dya este dată de formula ( ), dar cu iv* = Dya; aceeaşi expresie dă pierderea de electroni liberi din cauza proceselor ( ) Raportul dintre această contribuție la contribuția proceselor Lyman este dat de relația ( ) și ( ) (până la raportul energiilor fotonice Aa/(Aa - Agr) = / ), (dne/dtjep^is ~ F^q(ăH)n{ s Г /Ттэ \ / (dne/dt) p-*ls ~ (Pe ) An \ îr / unde pentru cantitatea П Р = Зп am folosit relația ( ) și am omis factorul numeric de ordinul unității Folosim formula ( ) pentru densitatea spectrală de echilibru a fotonilor, formula ( ) pentru concentrația de electroni de echilibru și setăm nis ~ pv În final obținem (dne/dt)ep-t\s (b/tіs/ dt^ p-► нs Mărimea acestei mărimi înseamnă că contribuția proceselor ( ) la formarea atomilor ls și la dispariția electronilor liberi este neglijabil de mică Observăm că în situația noastră cu un proces de recombinare prelungit, densitatea numărului de electroni liberi ne depășește în mod semnificativ valoarea de echilibru n g , iar numărul de ls atomi, dimpotrivă, este mai mic decât valoarea de echilibru Prin urmare, în conformitate cu ( ), densitatea spectrală a fotonilor cu cv > An o depășește considerabil pe cea de echilibru, așa cum am spus mai devreme În cele din urmă, ne justificăm neglijarea procesului invers față de s -> ls+ Acest proces invers are loc prin absorbția a doi fotoni termici Viteza sa este proporțională cu densitatea numărului de ls atomi, iar în echilibru termic este Capitolul trebuie să coincidă cu rata procesului direct ( ) De aici ajungem imediat - G P a - ^ sn s echivalent p z \u d G P e- (Di-d \u d -) / t Оs-> s Acest proces poate fi neglijat în comparație cu procesul direct dacă rata sa este mică în comparație cu rata ( ) adică când n e n s ( , ) Găsim valoarea lui P d din ( ), ( ) și estimăm valoarea lui nis ca Пів și рв = г[в Ру o Sarcina Efectuați estimarea numerică tocmai prezentată Pentru a încheia această secțiune, observăm că fotonii de linie Lyman-a emiși dar neabsorbiți din cauza înroșirii cauzate de expansiunea Universului practic nu își pierd energia din cauza împrăștierii de către electroni (și, în plus, nu se termalizează) Vom verifica acest lucru în secțiunea următoare Astfel de fotoni, așa cum am spus, sunt formați de ordinul py-d ~ ne / bucăți pe unitate de volum (emisia lor duce la recombinarea a aproximativ jumătate din electroni) și sunt emiși în intervalul de temperatură, aproximativ vorbind , de la Td = , eV la Tg = , eV Să comparăm numărul lor cu numărul de fotoni termici din aceeași regiune a spectrului Folosind ( ), scriem n;ѵ p) ^pme ' unde cv' P = ∆n - ∆pp = dn/ = , eV este energia fotonului liniei Lyman Chiar și la o temperatură de TRD - , eV, acest raport este de aproximativ , iar la temperaturi mai scăzute este și mai mare Astfel, fotonii netermici domină în regiunea liniei Lyman Datorită faptului că acești fotoni sunt emiși într-un interval de temperatură relativ larg (deplasări spre roșu), "linia" Lyman în spectrul CMB este destul de largă: lățimea sa relativă poate fi estimată ca D^ p ~ T* ~ Tr p d n- - - g - - DD = -~ ~ ■ erg - cm -s - Hz ster gDі/ r o Di r \u d - J • m -s • Hz ster , Îndeplinirea condițiilor de echilibru termic care este mult mai mică decât luminozitatea în regiunea măsurată a spectrului, vezi Fig Cu toate acestea, se poate aștepta ca experimentele viitoare să dezvăluie nu numai "linia" lui Lyman, ci și alte caracteristici ale spectrului CMB Rezultatul calculului [ ] al spectrului de fotoni emiși în procesul de recombinare este prezentat în Fig Orez Spectrul de fotoni emiși în timpul epocii recombinării este excesul spectrului total de fotoni relicve față de cel Planck Se folosește notația standard pentru liniile atomului de hidrogen * Îndeplinirea condiţiilor de echilibru termic Este interesant să aflăm în ce măsură plasma electron-proton-foton se află într-o stare de echilibru termic în epoca recombinării și înainte de această epocă Într-adevăr, am făcut calculele noastre anterioare presupunând că funcțiile de distribuție a particulelor au forma de echilibru ( )-( ) cu aceeași temperatură egală cu temperatura fotonului (această ipoteză este necesară, în special, pentru a utiliza relația Saha ( , )) În această secțiune, vom verifica că împrăștierea coulombiană a electronilor unul pe altul și pe protoni este cel mai rapid proces care menține echilibrul cinetic al componentei electron-proton până în epoca recombinării și în timpul acestei epoci (Secțiunea ) Înainte de asta, vom lua în considerare Capitolul o sursă potențială de abatere de la echilibrul termic între componenta electron-proton și fotoni, datorită faptului că, în absența interacțiunii dintre fotoni și particulele nerelativiste din plasmă, ambele ar continua să fie descrise prin funcțiile de distribuție a echilibrului, dar temperatura efectivă a fotonilor ar scădea mai lent odată cu expansiunea Universului, vezi secțiunea Astfel, trebuie să verificăm că interacțiunea care asigură "transferul" energiei de la fotoni la componenta electron-proton a plasmei are loc destul de eficient Vom vedea în Secțiunea că acesta este într-adevăr cazul În acest caz, pierderea de energie de către gazul fotonic și, în consecință, modificarea funcției de distribuție a acestora sunt mici, ceea ce este asociat cu o concentrație scăzută de electroni și protoni Astfel, din punctul de vedere al descrierii procesului de recombinare, presupunerea noastră despre echilibrul termic al plasmei electron-proton-foton este justificată În Secțiunea vom discuta dacă fotonii înșiși sunt în echilibru termic cu electronii La prima vedere, această întrebare este pur academică, deoarece indiferent dacă un astfel de echilibru are loc sau nu, fotonii sunt caracterizați de o funcție de distribuție Planck cu Г os a- Acest lucru nu este în întregime adevărat: în absența echilibrului, pierderea de energie de către fotoni din cauza "încălzirii" electronilor duce la o distorsiune mică, dar în principiu detectabilă a spectrului CMB Există și alte efecte subtile, vezi, de exemplu, sfârșitul secțiunii Vom vedea că fotonii sunt în afara echilibrului cinetic cu mult înainte de recombinare; vom obţine o estimare a temperaturii corespunzătoare T d-rn ~ - °K viteza de expansiune a universului Astfel, prin analogie cu ultima sferă de împrăștiere, putem vorbi de o "fotosferă de corp negru a Universului" [ ] corespunzătoare deplasării spre roșu z-, chem - • : procesele care au loc la deplasări mari spre roșu , nu conduc la o distorsiune a spectrului de fotoni relicve și procesele care au loc mai târziu, vorbind în general, fac Încălzirea cu electroni După cum tocmai am observat, pe măsură ce Universul se extinde, energia este transferată de la fotoni la electroni Procesul de împrăștiere Compton ( ), care are loc cu secțiunea transversală Thomson ( ), este responsabil pentru aceasta Timpul caracteristic dintre două interacțiuni succesive ale unui electron dat cu fotonii este egal cu m = ( cu un electron lent este suplimentar suprimat Într-adevăr, să scriem legea conservării a momente în acest proces sub forma re + k-, -k'y= p'e, unde Re, ky sunt cei momenti inițiali ai electronului și fotonului, iar cantitățile amorsate se referă la electronul și fotonul final Punând la pătrat această egalitate, obținem me(w - o/) - |peI(cu cos#i - u/ cos r) - wu/(l - cos ) = , ( ) unde oj, w' sunt frecvențele inițiale și finale ale fotonului, Ѳ±, Ѳ? sunt unghiurile dintre impulsul inițial al electronului pe și momentul inițial și final al fotonului k și, respectiv, k', iar Ѳ este unghiul de împrăștiere a fotonilor (vezi Fig ) Dacă electronul a fost inițial în repaus, atunci primul și al treilea termen rămân în ecuația ( ), deci obținem că transferul de energie caracteristic este DE \u d w - w ~ - ( , ) s Astfel, pentru ca o energie comparabilă cu temperatura fotonilor să fie transferată unui electron în repaus, este necesar numărul de evenimente de împrăștiere Compton, care este egal în ordinea mărimii cu T acelea ~JO~ ~T~' ( , ) Totuși, ne interesează situația în care electronul dinaintea ciocnirii are o energie cinetică Ee comparabilă cu frecvența fotonului: vrem să ne asigurăm că electronii din plasma cosmică au exact astfel de energii În această situație, impulsul electronului este |re| \u d y / Eet ~ x / u'Ea, Capitolul astfel încât al treilea termen din partea stângă a egalității ( ) poate fi neglijat și obținem următoarea estimare pentru transferul de energie caracteristic într-o coliziune: AE ~ / • ( , ) acestea Notă cu toate acestea, că spre deosebire de al treilea termen, al doilea termen din partea stângă a ecuației ( ) este alternant de semne, deoarece unghiurile Ѳ\ și iau valori aleatorii arbitrare Prin urmare, folosind analogia cu mersurile aleatoare, putem estima numărul de evenimente de împrăștiere Compton necesare pentru a "încălzi" un electron în mișcare ca (GTS\ DE/T' care coincide cu estimarea ( ) pentru un electron în repaus * Apoi, pentru timpul caracteristic de "încălzire", obținem următoarea estimare: te(T) ~ ;Vt(T) acestea Tsgtp-,(T) ( , ) Înlocuind valorile numerice ale parametrilor incluși în expresia ( ), obținem următoarea valoare în epoca recombinării: te(Tg) ~ , • ІО s " , ani, care este mult mai mic decât timpul Hubble al epocii recombinării Astfel, transferul de energie de la fotoni la electroni este suficient de eficient pentru a menține temperaturile electronilor egale cu temperatura fotonului în timpul perioadei de recombinare Același lucru este valabil și pentru epocile anterioare, deoarece timpul scade rapid (ca T- ) odată cu creșterea temperaturii Transferul de energie de la fotoni la electroni duce la o oarecare scădere a densității de energie a gazului fotonic Acest efect poate fi estimat scriind pentru densitatea energiei cinetice a electronilor ^ " S( ), Rs kіp \u d mTpe - T] B - ^ - T t Protonii au aceeași cantitate de energie cinetică Pierderea de energie fotonică este estimată aproximativ ca ^ ~ iad ~ IO- R- ( , ) Rețineți că pentru electronii energetici cu Ee T al doilea termen din ecuația ( ) dă pierderea sistematică de energie de către electron În cele din urmă, acest proces duce la energia electronilor de echilibru E ~ T Îndeplinirea condițiilor de echilibru termic Un efect atât de mic nu afectează rezultatele prezentate mai sus, deși duce la distorsiuni ale spectrului CMB, care sunt în principiu accesibile pentru observarea experimentală, vezi sfârșitul Secțiunii și revizuirea [ ] Să rafinăm estimarea ( ) Difuzarea Compton menține densitatea energiei cinetice a electronilor pkn = ne(Ekn) = nefâ/( rrî)) egală cu pkn = neT/ (în continuare, până la sfârșitul secțiunii, re denotă mărimea -momentului electronilor) ) Concentrația de electroni scade doar ca urmare a expansiunii Universului, ne cx /a Dacă nu ar fi împrăștierea Compton, atunci datorită înroșirii momentului, pe oc /a, expansiunea ar duce la o scădere rapidă a energiei cinetice medii (p /( m)) cx /a adică, temperatura efectivă a unei astfel de componente de separare Teff s-ar comporta ca Teff oc (p^/( m)) oc /a , vezi formula ( ) Imprăștirea Compton pompează energia de la componenta fotonică la cea electronică, încetinind scăderea energiei cinetice a electronilor și restabilind dependența T os /a: ambele componente sunt în echilibru cinetic Notând cu dr- Problema Verificați formula ( ) Ca și în cazul împrăștierii Compton, la trecerea la cadrul de referință al plasmei, unde se mișcă protonul, există o contribuție alternantă de semne la transfer, care este suprimată nu de raportul me/mp, ci de rădăcina pătrată a acestuia raport Cu toate acestea, în conformitate cu argumentele prezentate mai sus, după media unghiurilor, contribuția acestui termen se dovedește a fi de aceeași ordine ca ( ), așa că nu o vom scrie în mod explicit Folosind expresiile ( ) și ( ), obținem următoarea estimare pentru timpul caracteristic de transfer de energie ( f ,d daR DE( )\ ( nma [ Ѳ TE ~ [nev r = potențialul dintre particulele încărcate este suprimat exponențial (amintim că acest fenomen se numește screening Debye, vezi [ ]) Valoarea razei Debye me este dată de următoarea formulă: T \ Prin urmare, integrala din ecuația ( ) ar trebui tăiată la unghiuri de împrăștiere corespunzătoare valorii parametrului de impact egal cu td, Ѳ > "D - teѵ£GE ( , ) o Problema Folosind expresia ( ) pentru secțiunea transversală diferențială Rutherford, obțineți estimarea ( ) pentru Te- Contribuția principală la integrala din ecuația ( ) vine din regiunea unghiurilor mici de împrăștiere Ѳ Ѳе-, așa că putem scrie următoarea estimare pentru Capitolul timpul caracteristic al transferului de energie: (T} ~ TprTPe- >E[ } ~ b rne(T)a n B mpme/zt \ j/ rne(T)o n( Tm £)/a') \meJ ( : ) Înlocuind valorile numerice ale parametrilor incluși în ( ), în epoca recombinării obținem tE(Tg) ~ • IO c ( , ) unde Ѳi este unghiul de ieșire al unui foton energetic și a daT = ă + cos ) sin Ѳі ddi doi este secțiunea transversală diferențială pentru împrăștierea Thomson Pe lângă factorul numeric mare (legat, în special, de media expresiei ( , ) peste u) cu funcția de distribuție Planck), există și un efect calitativ Datorită secțiunii transversale mari pentru u mic > , echilibrul termic în regiunea cu energii fotone scăzute (regiunea Rayleigh-Jeans) se menține mult mai mult decât în regiunea principală, unde fotonii au energii de ordinul temperaturii Imprăștirea obișnuită Compton (Thomson) relativ rapidă "pompează" fotoni de la capătul Rayleigh-Jeans al spectrului către regiunea principală și chi Îndeplinirea condițiilor de echilibru termic Echilibrul termic se menține în gazul fotonic mai mult timp O estimare precisă care ia în considerare acest efect oferă [ ] TdC = TyiChem - • IO K Aici am echivalat temperatura de ieșire a fotonilor din echilibrul chimic cu temperatura Tpc, ținând cont de faptul că procesele de bremsstrahlung sunt oarecum mai puțin eficiente în comparație cu împrăștierea dublă Compton Pentru a verifica validitatea ultimei afirmații, să luăm în considerare pe scurt bremsstrahlung (Brehmsstrahlung) Secțiunea sa transversală diferențială pentru un electron care se mișcă cu o viteză inițială v, care se împrăștie pe un nucleu greu de sarcină Z în repaus și emite un foton cu frecvența cj, are forma [ ]: Іbtg Z a d (v,g/) du Br \u d sTz^I unde v' este viteza electronului după interacțiune și = v - u/me, iar funcția g(v, v') (factorul Gaunt) este exprimată în termeni de funcție hipergeometrică, dar ia o simplă formează în cazurile limită: s= ? ѵ, ѵ' >> aZ v' Dependența secțiunii transversale de frecvența fotonului u este aproape aceeași cu dependența secțiunii transversale ( ) de o > , așa că tot ceea ce s-a spus mai sus despre fotonii moi se aplică și procesului bremsstrahlung În epoca luată în considerare, heliul nu s-a recombinat încă, iar rata proceselor bremsstrahlung este proporțională cu produsul trs ~ ((o-rs)pep ) ~ /ea\ / GW ~ ((^Br^PePv)- \ T ) unde medierea se realizează cu funcţii de distribuţie termică Pentru T > • K acest raport este mic, astfel încât împrăștierea Compton dublă domină cu adevărat Deci, în plasma primară barion-electron-foton, procesele cu o modificare a numărului de fotoni sunt primele care ies din echilibrul termic Temperatura corespunzătoare T^ che m este Tvs și este temperatura sferei corpului negru Procesele care au loc în epoca Tr T-, chem ~ • IO K, atunci procesele de împrăștiere Coulomb și dublu Coulomb duc la termalizarea completă a gazului fotonic, iar spectrul fotonic rămâne în cele din urmă asemănător lui Planck, cu o creștere ușor ridicată temperatura Aparent, singura consecință observabilă a acestei creșteri va fi aceea că valoarea raportului barion-foton r/w va fi diferită în epocile de nucleosinteză și recombinare primordială care, în principiu, face posibilă detectarea acestui tip de injecție În acest caz, energia totală a fotonilor injectați este semnificativă, iar aceasta completează analiza injecției pentru A > T-,'Chem Dacă temperatura de injectare D este în regiunea D,d-gp Problema Demonstrați afirmațiile tocmai făcute > Problema Arătați că pentru q mic, expresiile pentru densitatea numărului de fotoni și densitatea lor de energie au forma n = ftz+i TZ O P = + ^-pT ^ Rețineți că prima dintre aceste relații este egalitatea ( ), în care factorul suplimentar / , datorită faptului că vorbim despre numărul de fotoni, și nu despre diferența dintre numărul de particule și antiparticule, este compensat prin faptul că fotonul are două polarizări > Problema Fie ca în momentul în care temperatura gazului fotonic este egală cu T, (mai mult, Tu mp T datorita incalzirii rapide a electronilor De aici d \ yb (xt) Te d \ y b (yat) dx T dht în acest caz, identitatea fbb(xT) + f b(^r) = ~ - Astfel, în ordinea principală în (Te - T), partea dreaptă a ecuației ( ) este egal cu (GtpeTe acestea (m" ) F(^XT^ Unde F^ = T d~x a? heh / ex + (e - I) \ex - ^(x)\ dx j Capitolul (aici diferența dintre x și x? nu mai este esențială) După ce a scris f = hb + Problema Considerăm un model cu particule ipotetice stabile la lumină X, X cu o sarcină electrică mică fracțională ee, e , Capitolul unde e este sarcina protonului Presupunând că sunt produși în procese de împrăștiere electromagnetică în plasma primară și presupunând că spectrul fotonilor relicve este planckian cu o precizie de ~ ", găsiți o regiune acceptabilă din punct de vedere fenomenologic a spațiului parametrilor Orizontul epocii recombinării și unghiul din care este vizibil astăzi Planeitatea spațială a Universului Fotonii relicve despărțiți în timpul epocii recombinării poartă amprenta Universului așa cum a fost la temperatura Tr = , eV, adică zr = de ori mai mare decât acum În timpul perioadei de recombinare, Universul a fost caracterizat de propria sa scară de lungime - dimensiunea orizontului /i g Această scară este interesantă, în primul rând, pentru că, în teoria Big Bang-ului fierbinte, regiunile care se aflau în acel moment la o distanță mai mare de In,r una de cealaltă nu erau la acel moment cauzal În al doilea rând, prezența unei scale de lungime caracteristică nu a putut decât să afecteze proprietățile fotonilor relicve Vom vedea în a doua parte a cărții că anizotropia CMB are singularități pe scalele unghiulare determinate de mărimea lui Ing mai precis, unghiul la care este vizibil astăzi orizontul erei recombinării În această secțiune, vom găsi acest unghi și vom determina cum depinde acesta de parametrii cosmologici Aici trebuie făcută o clarificare De fapt, din punctul de vedere al anizotropiei CMB și al proprietăților neomogenităților de densitate din Univers, scara de distanță mai importantă este orizontul sonor al epocii recombinării ( ) Acest lucru rezultă deja din considerațiile date în secțiunile și : vom folosi în mod repetat conceptul de orizont sonor în partea a doua a cărții Deoarece viteza sunetului într-un mediu barion-foton depinde de densitatea barionilor, vezi ( ), mărimea orizontului sonor depinde de raportul barion-foton p relație aproape neechivocă între orizontul sonor și orizontul particulelor În această secțiune, pentru simplitate, luăm în considerare orizontul de particule, dar principalele sale concluzii sunt transferate fără modificări fundamentale într-un caz mai realist orizont sonor Deoarece temperatura de recombinare Tr = , eV este vizibil mai mică decât temperatura Teq ~ , eV, la care a avut loc trecerea de la stadiul dominat de radiații la cel de praf (vezi Secțiunea ), dimensiunea orizontului în epoca recombinării poate fi estimat folosind formula ( ), valabilă pentru stadiul de praf: Ng~n~r~ Hov^ (l + zr) /î' ( , ) unde Нг = Н(іг) este parametrul Hubble al epocii recombinării și folosim din nou Orizontul epocii de recombinare au fost determinate de ecuația Friedmann în forma ( ) Valoarea exactă se obține folosind formula ( ), care poate fi scrisă ca f ІЦг - (*rh(*r) - RAOxL ( + y) / ' Unde / I z \ x / f = mm- ^(Tg/ted) = \r "r j / / Numeric / = , cu Im = , o Problema Arătați că, neglijând contribuția radiației, parametrul Hubble al epocii de recombinare poate fi scris ca ib ), adică vom folosi metrica în forma ( ) Recombinarea este separată de noi printr-o distanță de coordonate xg = ( , ) Tocmai prin această distanță de coordonate au zburat fotonii relicve emiși în timpul epocii recombinării Această distanță de coordonate este din nou exprimată prin formula ( ), în care ar trebui setat z = zT Deoarece zr , în integrala ( ) putem stabili limita de integrare egală cu infinit, care corespunde limitei tr -> din integrala ( ) Din punct de vedere fizic, aceasta înseamnă că neglijăm diferența dintre distanța pe care fotonii CMB au parcurs-o de la recombinare și dimensiunea orizontului modern Asa de Hg - Hee o - dz \/Pd/( + z) + Pd + QCurv(l + ) ( , ) care coincide cu mărimea coordonatelor orizontului modern Folosind rezultatele secțiunii , scriem o expresie pentru dimensiunea unghiulară, unde rn(zr) = ( + zr) • ao • shyr este distanța mărimii unghiulare pentru timpul de recombinare În sfârșit avem D G y/rtyjaoHoshxr y/zr + l ( , ) Când discutăm această formulă, trebuie să avem în vedere relațiile ( ) și ( ) Începem discuția rezultatului ( ) cu cazul ipotetic al unui univers spațial plat fără constantă cosmologică, Qcuru = , hm = Un univers spațial plat se obține în limita lui - * oc, astfel încât D^r = , - ■ ^curv = ID = >JZr + ( , ) Desigur, acest rezultat ar putea fi obținut mult mai rapid folosind direct formulele pentru Universul cu materie praf, Secțiunea o Problema Obțineți formula ( ) direct în modelul unui Univers plat cu materie praf Pentru zr - formula ( , ) dă D G = , sau D G - , ° În ceea ce privește modelul Big Bang fierbinte, aceasta înseamnă că fotonii relicve Orizontul epocii de recombinare venind la noi din direcții diferite pe sfera cerească cu mai mult de ° au fost emise din regiuni ale Universului care nu sunt legate cauzal unele de altele Cu toate acestea, acești fotoni au aceeași temperatură (cu o precizie mai bună decât IO- )! Aceasta este una dintre manifestările problemei orizontului Să revenim la discuția formulei ( ) După cum am observat deja, unghiul Δ Γ determină scara unghiulară pe care există caracteristici în spectrul anizotropiei unghiulare a radiației cosmice de fond cu microunde (vom discuta detaliile în a doua parte a cărții) În acest sens, unghiul D G este o mărime măsurabilă Prin urmare, este logic să luăm în considerare dependența D H de parametrii cosmologici Deoarece zr este fix, există doar doi * astfel de parametri: ținând cont de relațiile ( ) și ( ), putem alege (Pd/,Psigi) ca o pereche de parametri independenți Pentru a înțelege de care dintre acești doi parametri dependența este cea mai puternică, să luăm mai întâi în considerare cazul £lcurv = , adică cazul unui Univers plan spațial Spre deosebire de cazul ( ), acum Pg și, în consecință, Pg/ ± Ne interesează limita ao -> oo, astfel încât expresia ( ) ia forma D G= P'"(tm) = ' ( ' ) unde Eu \u d G dz ( , ) ] UPD,( + ) + PL' și Pd = - Pd/ Folosind înlocuirea ( + z) = y~ , aducem această integrală în formă = f dv ( , ) o\L+ Dacă Pd/ nu este prea mic, atunci această integrală depinde destul de slab de Pd/Pdd: pentru Pd/ = , Pd = este egal cu , iar pentru Pd/ = , , Id = , este egal cu , Concluzionăm că dependența unghiului D G de raportul dintre Og/ și Id este destul de slabă În același timp, unghiul D G depinde foarte mult de Hіsig Pentru a verifica acest lucru, se consideră cazul ipotetic Pg = , când Pg/ + Qcurv = În acest caz, modificarea variabilelor ( + r) = y~ face posibilă calcularea integralei ( ) în formă analitică : Xr = Arsh,/Ș= Pl \u d , V III/ unde am folosit relația ( ) Pentru unghiul D G avem G "I" H- ^SIGV "Ar fi mai corect să vorbim despre un unghi similar pentru orizontul sonor al epocii recombinării Următoarele considerații se aplică și acestui unghi De fapt, există și o dependență de alți parametri cosmologici Totuși, raportul barion-foton este cunoscut cu o bună acuratețe, independent de măsurarea unghiului Δ Γ; iar dependența de alți parametri (de exemplu, masele de neutrini) este destul de slabă Capitolul Se poate observa că pentru £lCurv ~ această expresie diferă destul de mult de rezultatele ( ) și ( ) obținute pentru cazul unui Univers plat Deja din aceasta este clar că măsurarea lui D#r (mai precis, scările unghiulare asociate acestuia) face posibilă obținerea unor restricții puternice asupra curburii spațiale a Universului , , , , , , , , Orez Constrângeri timpurii asupra parametrilor cosmologici din analiza [ ] a măsurătorilor anizotropiei CMB și a datelor observaționale pentru supernove de tip Ia Referitor la contururile care limitează zonele admise, vezi comentariul la fig - înainte de sarcina În cele din urmă, să luăm în considerare cazul în care Cicig este mic în comparație cu Cim și Pd, iar acestea din urmă sunt comparabile între ele Apoi, în expresia radicală din ( ), putem neglija valoarea lui £Ісгѵ (aceasta corespunde micșorării contribuției de curbură la ecuația Friedmann în toate etapele evoluției Universului, discutate în Secțiunea ) și ținând cont de ( ), obținem unde I este aceeași integrală ( ) sau ( ), dar Od nu mai este egal cu ( - Hd /) Din nou folosind ( ) obținem expresia unghiului + sh( 'V/Qcurv/QA/Z) ( , ) Orizontul epocii de recombinare Curbura spațiului aici se manifestă prin faptul că numitorul este un sinus hiperbolic, și nu o funcție liniară: unghiul la care un anumit segment de lungime este vizibil de la o distanță fixă pe hiperboloid este mai mic decât unghiul corespunzător pentru spațiul euclidian Dependența părții drepte a lui ( ) de Qcurv/^m este destul de puternică, în contrast cu dependența de Pm/^m Acest lucru confirmă concluzia despre sensibilitatea vizibilă a măsurării lui Δ H la curbura spațială Rețineți că întâlnim din nou fenomenul de degenerescență aproximativă în ceea ce privește parametrii, pe care l-am întâlnit în Secțiunea , dar acum Qa/Qm- Deja primele măsurători suficient de precise ale anizotropiei CMB la scari unghiulare mici (de ordinul unui grad) au permis tragerea unei concluzii despre curbura spațială mică a Universului și, împreună cu rezultatele studierii supernovelor de tip Ia, pentru a formula modelul ACDM (vezi Fig ) Datele observaționale ulterioare nu au intrat în conflict cu acest model, ci au condus la perfecționarea și dezvoltarea acestuia Acest lucru este ilustrat în fig Vom atinge unele dintre aceste rezultate în capitolele următoare Orez (A se vedea versiunea color a figurii de pe insert, p ) Aria permisă în spațiu (Rd/ Qa) din datele privind anizotropia radiației de fond (CMB) și luând în considerare caracteristicile din distribuția galaxiilor (HLD) și măsurarea independentă a valorii moderne a parametrului Hubble (Hq) [ ] Regiunile parametrilor corespunzătoare intervalelor de încredere de % și % sunt marcate Capitolul o Problema Calculând numeric integrala ( ) se trasează linii de constantă АѲГ pe plan (Qa, Qm) - Se compară calitativ cu fig Sugestie: utilizați relații ( ) ( , ) o Problema Aflați dimensiunea orizontului sonor al epocii recombinării, vezi ( ), zs(tr) = a(ir) rUs(t)A Jo °\h În același timp, rețineți că viteza sunetului într-un mediu barion-foton depinde de timp prin raportul p / p-y, vezi ( ) În ce unghi este vizibil acest orizont sonor astăzi? Capitolul Neutrini relicve Cu cât luăm în considerare momentul mai devreme din istoria Universului, cu atât temperatura și densitatea materiei care îl umple sunt mai mari Din această cauză, acele interacțiuni care sunt prea slabe pentru a juca un rol în stadiul actual de evoluție se dovedesc a fi semnificative în stadiile anterioare și pot lăsa o amprentă notabilă în Universul pe care îl observăm acum În capitolul , am discutat deja despre acest tip de fenomen folosind CMB ca exemplu În acest capitol, ne vom deplasa și mai departe în timp și vom discuta despre rolul altor particule de lumină, neutrinii Temperatura de întărire a neutrinului În această secțiune, estimăm temperatura la care neutrinii încetează să interacționeze între ei și cu plasma cosmică Vom vedea că acest lucru se întâmplă la o temperatură de ordinul mai multor MeV În acest moment, electronii și pozitronii sunt încă relativiști, iar concentrația lor este dată de formula (o b) În acest caz, barionii sunt deja non-relativiști, iar concentrația lor este suprimată de un factor de ordinul lui m) în raport cu concentrația de perechi e + e " Prin urmare, din punctul de vedere al întăririi neutrinilor, numai procesele de împrăștiere a neutrinilor de către electroni, pozitroni și între ei și anihilarea neutrinilor și antineutrinolor într-o pereche e+e" sau alt tip de pereche neutrino-antineutrino, precum și procese inverse Toate acestea au loc cu participarea de particule ultrarelativiste la temperaturi de interes pentru noi Pentru cele ce urmează, valoarea exactă a temperaturii de întărire a neutrinilor va fi de mică importanță pentru noi Prin urmare, o estimare dimensională a secțiunilor transversale pentru procesele care implică neutrini va fi suficientă pentru noi Neutrinii participă doar la interacțiuni slabe (vezi Anexa C) La energiile care ne interesează, secțiunile transversale sunt proporționale cu pătratul constantei Fermi G F, unde Gf = , -IO" GeV" Capitolul Din considerente dimensionale, aceasta rezultă imediat o estimare pentru secțiunea transversală a oricăruia dintre procesele de mai sus, un ~ GpE , unde E este energia caracteristică de coliziune, E~T Timpul de drum liber al unui neutrin, ca întotdeauna, este dat de formula (a^nv) ' ( , ) unde v este viteza relativă a neutrinului și a particulelor care se ciocnesc și an este densitatea acestor particule În cazul particulelor ultrarelativiste care ne interesează, densitatea numărului de particule este dată de formula relativistă ( ), adică n ~ Г , iar viteza relativă ѵ ~ Astfel, ajungem la următoarea estimare pentru calea liberă medie: ~ g ft^' ( ' ) Compararea cu timpul Hubble (vezi ( )) M* H- = ( , ) vedem că în procesul de răcire, Universul crește mai repede decât H~\ Prin urmare, la temperaturi suficient de ridicate, calea liberă medie a neutrinului a fost mai mică decât timpul Hubble, iar neutrinii se aflau în echilibru termodinamic cu materia Într-adevăr, numărul de ciocniri de neutrini începând de la momentul t este estimat prin cantitate Гх dt' dt' t' t 'W ~ Jt Ut') ~ Jt t' r"(t') ~ r,(t) ~ R(i)tDi); unde am numărat Ce t tm(t) ^(t)rp(t) scade rapid în timp Dacă N(t) , atunci neutrinii sunt în echilibru termodinamic, iar la N(t) vv și vv e+e~ se datorează și ele interacțiunilor slabe și, prin urmare, încetează să mai apară în momentul întăririi neutrinului Astfel, simpla presupunere că Universul a avut cândva o temperatură de peste câțiva MeV (și după cum vom vedea mai târziu, succesul teoriei nucleosintezei oferă o confirmare solidă a acestei presupuneri) duce la concluzia că trebuie să existe un gaz relicv neutrin , similar cu gazul fotonilor relicte, adică radiația de fond cosmică cu microunde Temperatura efectivă a neutrinilor Constrângere cosmologică asupra masei neutrinilor După cum rezultă din rezultatele secțiunii , neutrinii după stingere sunt încă descriși printr-o funcție de distribuție ultrarelativista caracterizată printr-o temperatură eficientă gr gr Tu, / " /a(t ) ~ + zT ( , ) unde zv este deplasarea spre roșu corespunzătoare momentului de întărire a neutrinului În acel moment, temperatura neutrinului era egală cu temperatura fotonilor Ulterior, temperatura fotonilor a scăzut și din cauza expansiunii Universului, mai întâi conform legii ( ) Cu toate acestea, în momentul întăririi neutrinilor, pe lângă fotoni, plasma conținea și un număr mare de perechi relativiste electron-pozitron După ce Universul s-a răcit la temperaturi sub masa unui electron, perechile electron-pozitron s-au anihilat în fotoni, ceea ce a dus la "încălzirea" fotonilor în raport cu neutrinii Efectul încălzirii fotonului datorită anihilării electronilor și pozitronilor poate fi determinat cantitativ folosind legea conservării entropiei componentei electron-foton în volumul comoving, = const, ( - ) unde ^ (T) este numărul efectiv de grade relativiste de libertate dintr-o plasmă electron-foton (vezi relațiile ( ) și ( )) Imediat după întărirea neutrinului, fotonii, electronii și pozitronii au contribuit la entropia plasmei electron-fotoni, ceea ce duce la următoarea valoare: ? (Hz /) \u d + - ( + ) \u d - După anihilarea e+e', doar fotonii contribuie la entropia plasmei și Capitolul raportul de temperatură al fotonilor și neutrinilor rămâne constant și egal cu Tu oh T^o е (Către) / ( , ) Prin urmare, în prezent, temperatura neutrinilor este de Tr(i ) , K ( , ) Folosind formula ( ), aflăm că la temperatura curentă, densitatea numărului de neutrini și antineutrini de fiecare tip este ■ ■ = cm" G ( - ) o Problema Să presupunem (incorectă) că nu există bosoni Z° în natură, dar că ei există (modelul Georgi-Glashow) Care vor fi atunci concentrațiile actuale de neutrini de diferite tipuri? Sugestie: nu luați în considerare procesele care au loc la nivelul buclei: presupuneți (din nou, contrar datelor experimentale) că nu există oscilații de neutrino Detectarea directă a neutrinilor relicve este o sarcină nerezolvată și extrem de dificilă din cauza secțiunilor transversale extrem de mici pentru interacțiunea neutrinilor cu materia și eliberarea de energie neglijabilă > Problema Considerând neutrinii fără masă, estimați masa detectorului în care ar avea loc o interacțiune elastică a neutrinului relicvă pe parcursul unui an Rezultatele experimentelor privind oscilațiile neutrinilor nu contrazic posibilitatea ca neutrinii de unul dintre tipurile să nu aibă masă Neutrinii relicve de acest tip nu au un impact semnificativ asupra expansiunii actuale a Universului Pentru a verifica acest lucru, să găsim contribuția unui tip de neutrini și antineutrini fără masă la densitatea relativă de energie actuală din Univers Folosim expresiile ( ) pentru densitatea de energie în cazul ultrarelativist și obținem fip(la) = treizeci t Yu- Rs de unde rezultă afirmaţia Este demn de remarcat faptul că neutrinii ușori (inclusiv fără masă) sunt foarte semnificativi în etapele anterioare de expansiune: în special, teoria nucleosintezei primordiale implică o limită strictă a numărului de tipuri de neutrini cu o masă Ar putea fi, dimpotrivă, foarte semnificativ Aceasta implică o constrângere cosmologică importantă asupra maselor de neutrini Densitatea de energie asociată cu un neutrin de masă mv este egal cu Pv Q = i iar contribuţia corespunzătoare la densitatea relativă de energie este V , L- ( , ) Pc \ eV y Solicităm ca densitatea de energie a neutrinilor să nu depășească densitatea totală a masei materiei nonrelativiste din Univers Luând în considerare toate cele trei tipuri de neutrini, obținem următoarea constrângere cosmologică asupra sumei maselor tuturor tipurilor de neutrini [ ]: ^mVi matm " , eV), împreună cu constrângerea ( ), pot fi folosite pentru a obține o constrângere asupra asimetria leptonică în Universul modern și timpuriu o Problema Folosind rezultatele legate de oscilațiile neutrinilor (Anexa C), obțineți o limită a asimetriei neutrinilor din Universul modern = unde s este densitatea entropiei Arătați că, atunci când este aplicată Universului timpuriu, această constrângere duce la o constrângere asupra asimetriei leptonilor unde nL'i = (nPi - npj - (pr - nț ) este densitatea numărului de lepton al fiecărui tip, iar ii denotă un lepton încărcat de tipul i: = e~, % = pG, / = m~ Valoarea se conserva in timpul evolutiei Universului, daca se conserva numarul total de leptoni O constrângere mai puternică asupra asimetriei leptonilor vine din compararea teoriei nucleosintezei primordiale cu măsurătorile concentrației primordiale de heliu- În Secțiunea , vom obține o limită a potențialului chimic al neutrinului electronic la o temperatură de ordinul a MeV la nivelul \pUe/T\ vs în timp t neglijând efectele plasmatice (oscilații în vid) este P (va -> ^z) \u d sin va ■ sin (-], / ( , ) R ±ѵas d" " " ta \u d W L ~ s ~ s' Efectele plasmei primare sunt însă foarte semnificative, mai ales la temperaturi ridicate Plasma influențează evoluția stării active a neutrinului |t/Q), astfel încât Hamiltonianul neutrinului în baza gauge (|t/Q), |i/s)) ia forma ( \ +( L ) unde matricea de amestec U și matricea de interacțiune cu plasmă V nt au forma tt f cos a sin Q\ /Vаа \ y-sin#Q cos Qy' gnі y / Valoarea lui Vaa pentru diverse vaa = ve->Vc,Vt poate fi calculată folosind metodele teoriei cuantice a câmpurilor la temperaturi finite, descrise în Anexa D Presupunând absența asimetriei leptonilor, contribuțiile principale ale leptonilor și antileptonilor în vaa sunt anulat Cele mai semnificative sunt contribuțiile de ordinul doi în constanta Fermi Gf La temperaturi de interes pentru noi T ~ MeV, nu există leptoni relicve și câțiva muoni în plasmă, dar există mulți electroni relativiști Prin urmare, valorile Vaa pentru diferite generații de neutrini sunt diferite Pentru ѵt vom avea [ ]: Vtt \u d sin хѵ cos Ѳ}V ■ G FTA • E" "- • G FTA • Ev, oa Vorbim aici despre contribuțiile care duc la efectul Mikheev-Smirnov-Wolfenstein Capitolul pentru un neutrin electronic, coeficientul numeric corespunzător este de aproximativ , ori mai mare, iar același coeficient pentru un neutrin muon se află între și , , în funcție de raportul dintre temperatură și masa muonului Diagonalizarea Hamiltonianului ( ) oferă valori ale maselor efective de neutrini și unghiuri de amestecare în plasmă care diferă de valori similare în vid Ca urmare, pentru probabilitatea oscilațiilor vom avea o expresie similară cu ( ), dar cu un unghi de amestecare t(tm)' și perioadă de oscilație diferită i"l-, F (z/Q -> i/s) = sin (tm)- sin (tm)' ( , ) mhas La у/sin Ѳа + (cos a - VQQ • t(tm)c) lPL -sin ^ vac unde timpul de vid al oscilațiilor la energia Eu ~ T apare ca V£c La temperaturile care ne interesează ~ T ~ MeV și mase de neutrini sterili mi ms T, pentru timpul caracteristic oscilațiilor neutrinilor din plasmă, se obține estimarea t(tm)- = min{^ac, IV^G } = min{ Tm , , - T~ • G? } ( , ) Timpul caracteristic al oscilațiilor nu este doar mult mai scurt decât timpul Hubble N (T), dar este și numeric mai scurt decât timpul caracteristic al interacțiunilor slabe în mediu Ty care este estimat în ( ) Imprăștirea unui neutrin activ duce la colapsul funcției de undă Prin urmare, într-un timp de ordinul tr, neutrinii activi și sterili oscilează unul în altul, iar în momentul ciocnirii, coerența funcției de undă este distrusă Astfel, fiecare neutrin va activ are timp să oscileze de multe ori într-un neutrin steril z/s până când se ciocnește cu alte particule de plasmă, astfel încât probabilitatea de tranziție la un neutrin steril ( ) ar trebui să fie mediată pe mai multe perioade de oscilații, ceea ce dă (P(i/Q -> t/s)) = i - sin (tm)- ( , ) La temperaturi T > MeV, când neutrinii activi sunt în echilibru termodinamic în plasmă, acest proces nu modifică densitatea neutrinilor activi în mediu, dar duce la o creștere a densității neutrinilor sterili Rata de producție de neutrini sterili în oscilații rQ s este egală cu produsul dintre probabilitatea de tranziție mediată pe mai mulți timpi de oscilație, ( ), și rata de pierdere a coerenței pachetului de unde neutrino Neutrini sterili ca materie întunecată în plasmă egală cu jumătate * * rata de interacţiune a neutrinilor activi Ga = m^ , = |ra • (P(va p )) ( , ) Deși acum suntem interesați de neutrini cu energie E~T, scriem pentru referință suplimentară expresia pentru T în cazul m-neutrinii cu energia E [ ] G Gm \u d G ^ £; - ( - ) Deci, rata de producție de neutrini sterili pe unitatea de volum pe unitatea de timp este aproximativ egală cu ~ tJ ■ (P(va -> vs)) ■ nVa Prin urmare, pentru densitatea neutrinilor sterili, neglijând posibila dispariție a acestora ca urmare a dezintegrarii (de exemplu, într-un foton și un neutrin activ) sau a oscilației înapoi într-un neutrin activ, avem ( + ЗНпна = ■ {P(va i/s)) • nVа, ( ) unde al doilea termen din partea stângă ia în considerare expansiunea Universului Este convenabil să rescrieți ecuația ( ) ca o ecuație pentru raportul dintre densitățile neutrinilor sterili și activi Drept urmare, obținem (^(^a ^)) , din Г Н(Т)tr ' J unde am trecut de la variabila t la variabila T și am neglijat dependența numărului de grade de libertate q* de temperatură Partea dreaptă a ecuației ( ), ținând cont de dependența puternică a unghiului de amestecare din plasmă de temperatură, se comportă la temperaturi scăzute ca oc G și la temperaturi ridicate ca oc T~ Prin urmare, producția de neutrini sterili are loc în principal într-un interval îngust de temperatură în apropierea temperaturii critice T*, la care partea dreaptă a ecuației ( ) atinge maximul, adică atunci când expresiile dintre paranteze din ( ) coincid în ordinea: magnitudinea Prin urmare avem / \ / / \ / T* ~ ~ MeV ■ ( ) ( , ) / \ keV ) Ținând cont de dependența puternică a legii de putere a ratei de producție de neutrini sterili de temperatură, următoarea estimare simplă este valabilă pentru densitatea lor Deși acesta este rezultatul unor calcule atente și efectul decoerenței asupra oscilațiilor din plasmă Mai puțin trivial [ ], se poate propune următorul argument euristic în sprijinul unui astfel de rezultat Dacă atât neutrinii activi, cât și cei sterili au interacționat în plasmă cu aceeași rată, atunci rata de decoerență ar fi egală cu aceasta Pachet Wave petrece jumătate din timp în starea unui neutrin steril, care nu participă la procesele din plasmă, astfel încât rata de decoerență este la jumătate Capitolul în ordinul mărimii: sin va H(T*) ■ tv(T*) T^M^G f ■ sin q IO- Domnișoară keV sin Q\ IO" J' ( , ) Rețineți că estimarea noastră pentru raportul dintre densitățile neutrinilor sterili și activi ( ) coincide cu raportul dintre rata de producție de neutrini sterili în Univers și rata de expansiune a Universului, care se află în partea dreaptă a ecuației ( ), la temperatura T = T* când acest raport este maxim Prin urmare, este clar că neutrinii sterili nu intră în echilibru cu plasma atâta timp cât raportul ( ) rămâne mai mic decât unitatea În cele ce urmează, numărul de neutrini sterili din volumul însoțitor poate fi considerat constant deci raportul n^/n^ rămâne constant Ținând cont de expresia pentru densitatea numărului de neutrini activi ( ), din ( ) obținem Estimăm contribuția neutrinilor sterili la densitatea energetică actuală Univers: , ■ sin Q\ IO" J Domnișoară keV ( , ) Calcule mai precise arată că estimarea ( ) obținută de noi are o acuratețe bună Astfel, neutrinii sterili cu o masă tv > keV și un unghi mic de amestecare fa , keV ( , ) În modelele de tipul considerat, neutrinii sterili sunt, în general, instabili, ceea ce se datorează amestecării cu neutrinii activi Canalul principal este dezintegrarea în trei neutrini activi, iar cerința ca durata de viață să depășească vârsta Universului duce la următoarea constrângere asupra parametrilor modelului [ ] Ѳ а ) ( , ) \W/ t> Sarcina Verificați formula ( ) Există, de asemenea, dezintegrarea unui neutrin steril într-un neutrin activ și un foton, care are loc la nivelul unei bucle a teoriei perturbației Acest lucru dă naștere la restricții mult mai puternice asupra parametrilor neutrinilor sterili (pentru mase de ordinul - keV ele sunt mai puternice cu un factor de x [ ] comparativ cu ( )): modelele nu trebuie să contrazică măsurătorile de fluxuri naturale de fotoni cu energii în domeniul razelor X și mai mari Restricțiile corespunzătoare sunt prezentate în fig Aceste restricții sunt de fapt atât de puternice încât, în primul rând, limitează contribuția unui astfel de neutrin steril la masele de neutrini activi la o valoare mult mai mică decât scara de masă a neutrinilor solari, t^m msoi (vezi Secțiunea C pentru Detalii) Cu alte cuvinte, neutrinii sterili ca particule de materie întunecată în cazul general nu pot furniza o masă suficient de mare de neutrini activi În al doilea rând, aceste restricții contrazic limita ( ) atunci când condiția ( ) este îndeplinită Acest lucru pune la îndoială mecanismul descris de generare de neutrini sterili ca particule de materie întunecată [ ] Subliniem că rezultatele prezentate aici sunt valabile doar pentru neutrini sterili cu viață lungă În modelele cu neutrini sterili care se descompun în Universul timpuriu, estimările date nu mai sunt valabile De asemenea, menționăm că, deși s-a luat în considerare cazul amestecării unui neutrin steril cu un singur neutrin activ, adăugarea restului nu duce la o modificare calitativă a rezultatului La finalul secțiunii, remarcăm că în modelele mai complexe, pe lângă cel pe care l-am luat în considerare, există și alte mecanisme de producere a neutrinilor sterili ușori Pentru aceste modele, estimarea ( ) obținută de noi este, în general, o estimare mai mică Neutrini sterili ca materie întunecată Orez Constrângeri asupra parametrilor neutrinilor sterili (masa M\, unghiul de amestecare Ѳ) din datele telescopului cu raze X și predicțiile modelelor pentru producerea de neutrini sterili ca particule de materie întunecată în Universul timpuriu, = Qpap ) Liniile punctate corespund mecanismului de rezonanță (numerele în unități de o milioneme corespund mărimii asimetriei leptonilor din plasmă) [ ] Ca model realist, deși oarecum exotic, considerăm producerea de particule de materie întunecată în oscilații într-o plasmă lepton-asimetrică, atunci când există o asimetrie între neutrini și antineutrini [ ] Din nucleosinteza primordială rezultă că asimetria leptonului în epoca Г ~ MeV nu trebuie să depășească câteva procente, ceea ce limitează parametrii modelului Exotismul se datorează faptului că, dacă în Universul timpuriu s-au realizat temperaturi de peste GeV, atunci tranzițiile sphaleronului care erau în echilibru fac asimetrii barionice și leptone de același ordin, adică de ordinul m]v ~ IO- , ceea ce nu este suficient pentru producerea cu succes a materiei întunecate de neutrini sterili, așa cum vom vedea mai jos Deci punerea în aplicare a acestei blană Capitolul nismul necesită surse suplimentare pentru formarea asimetriei leptonilor după finalizarea tranziției electroslabe Prin analogie cu raportul barion-foton, introducem rapoartele moderne lepton-foton folosind formulele pya,o - nLaS) Pі/a - n^ao ~ * , * , unde în a doua egalitate am neglijat contribuția electronilor de ordinul p ~ - Astăzi, entropia componentei electron-pozitron-foton se datorează în întregime fotonilor, iar la T > MeV, contribuția fotonilor la aceasta a fost de / , prin urmare, din conservarea acestei entropii în volumul comoving, urmează că pentru acea epocă P, (D) - pro (T) = y w o, (T) = T Într-o plasmă lepton-asimetrică, interacțiunile cu materia conduc la o contribuție suplimentară la matricea de interacțiune plasmatică ( ) sub forma [ ] (comparați cu estimarea potențialului datorat asimetriei electronilor din Soare (C ) )) = V Gf (n"" (G) - (T)) + £ (n", (G) - dreapta (G)) GfТ ■ z;ta + > , , GfT y LTI \ I y/Z î~ Înlocuind această cantitate în formula pentru probabilitatea de oscilație ( ), aflăm că tranzițiile rezonante sunt posibile în plasma primară dacă condiția KJf = , ( , ) când amestecul în plasmă devine mare, sin £n- = (presupunem că amestecarea în vid este mică) Tranzițiile neutrinilor activi la cei sterili au loc, în general, la toate temperaturile, dar ele au loc cel mai intens la temperatura de rezonanță determinată din ( ): Tres ~ x Domnișoară keV / y- / MeV, ( , ) unde y = E)T Rezonanța este îngustă, lățimea ei este determinată din condiția de abatere a părții stângi a relației ( ) de la unitate prin valoarea amestecării în vid sin Q, vezi ( ), care dă ^ Utes - Uges ' IP Ratele de tranziție pentru energiile rezonante sunt determinate din ( ) de rata vidului tranziții inteligente tp " Гѵ = sin Ѳа, A - * res Uges Neutrini sterili ca materie întunecată mai mult, condiția de îndeplinire a adiabaticității (tranzițiile rezonante au loc mai repede decât modificările frecvenței de rezonanță) are forma ^yres Гѵ > ^Utes x g ( , ) Pentru derivata frecvenței de rezonanță, obținem aproximativ din ( ), folosind ( ), dires dt din shL ~dT~ ) Vres După înlocuirea în ( ), obținem condiția de adiabaticitate f \ / f ms x / /sin Ѳа\ ( dln^A / \ / \ keV/ V IO- / \ H dt JVres' { ' Pentru o valoare dată a asimetriei ty și a temperaturii, aceasta este întotdeauna satisfăcută pentru energii neutrino suficient de scăzute (î/res mici) Neutrinii activi ai energiilor rezonante se transforma rapid in cei sterili Deoarece condiția de rezonanță nu este realizată pentru antineutrini (un alt semn al contribuției lui Yaa), acest proces duce în general la spălarea asimetriei leptonilor, m/l → : în loc de aceasta, apare o nouă componentă de neechilibru a neutrinilor sterili în plasmă Atâta timp cât condiția de adiabaticitate ( ) este îndeplinită, rata de eliminare a asimetriei poate fi estimată ca dr]L ~ ț ( \dyres ~dt ~ /a[Vers) dt' După tranzițiile rezonante ale neutrinilor activi în cei sterili, i/a → i/s, concentrația acestora din urmă se dovedește a fi de ordinul valorii inițiale a asimetriei r)Li xn , ceea ce dă pentru contribuția relativă modernă a neutrini sterili la densitatea totală de energie a Universului ~ , x Domnișoară , keV , )' Estimări mai precise, inclusiv cele care țin cont de influența tuturor celor trei neutrini activi din plasmă, confirmă realismul acestui mecanism Predicțiile pentru cazul amestecării cu un neutrin electronic sunt prezentate în Fig Observăm că impulsul mediu al neutrinilor sterili produși în acest mod este considerabil mai mic decât în cazul oscilațiilor nerezonante ( ) Condițiile de adiabaticitate sunt satisfăcute pentru energii joase, iar din condiția de eliminare a asimetriei se poate obține o estimare pentru impulsul maxim al neutrinilor produși rezonant GUmax /fM)dy~T]Li Jo Capitolul care pentru valori realiste Dt tpe ( - ) Apoi, ca și în capitolul , calea liberă medie a unui neutron în raport cu procesele de tipul ( ) poate fi estimată din considerente dimensionale rn = r; , rn = cng ft\ ( ) unde Cn este o constantă de ordinul unității Procesele de tipul ( ) se opresc atunci când timpul τn devine comparabil cu timpul Hubble, i e Г"(T) ~ R(T) = ( , ) Ca înainte, Mri - dl , ^' ( , ) iar numărul de grade de libertate ultrarelativiste este egal cu ( ( - ) Prima contribuție aici ia naștere din cauza fotonilor, a doua datorită electronilor și pozitronilor (sunt ultrarelativiști la T > mne), a treia este asociată cu neutrinii ușori, numărul de tipuri dintre care l-am desemnat până acum Ad (de fapt Nn = ) Rechemare (vezi capitolul ) că atunci când T > acelea adică înainte de anihilarea pozitronilor cu electroni, neutrinii au aceeași temperatură ca și fotonii Din ( ) și ( ) obținem temperatura la care se opresc reacțiile de tip ( ), Tn = -( , ) (С"Mr G ) ' Constanta Cn din ( ) este cunoscută: procesele de tipul ( ) apar din cauza vârfului patru-fermonic prezentat în Fig a: exact același vârf descrie dezintegrarea neutronului, fig b Prin urmare, Cn este extras din durata de viață a neutronilor: numeric, Cn = , Astfel, temperatura de întărire ( ) nu conține parametri necunoscuți Rețineți, totuși, că depinde de numărul de tipuri de neutrini ușori, vezi ( ) și ( ) Întărirea neutronilor Raportul neutron-protoni un -"■ peve (b) Înlocuind în ( ) valoarea Gf = , - ° GeV și q* = / (pentru Nv = ), obținem numeric Tn i , MeV Trebuie remarcat că ipoteza inițială ( ) este slab satisfăcută, deci este necesar un calcul mai precis Prezentăm mai jos rezultatul corespunzător Este remarcabil faptul că temperatura de întărire a neutronilor este apropiată de diferența de masă Dm O astfel de coincidență ar putea să nu existe (de exemplu, dacă masele quarcilor u și d ar fi foarte diferite, sau constanta Fermi, constanta gravitațională sau g* ar diferi de valorile lor reale) Acesta este unul dintre accidente datorită căruia nucleosinteza primară a fost în general posibilă în Universul timpuriu Datorită acestui caracter aleatoriu, există destul de mulți neutroni în momentul stingerii, ceea ce duce în cele din urmă la o concentrație notabilă de nuclee ușoare Să estimăm concentrația reziduală a neutronilor după stingerea lor Cu un grad bun de precizie, este egală cu concentrația de neutroni de echilibru imediat înainte de stingere Pentru cele ce urmează, este util să rescriem formula generală pentru densitatea numerică a particulelor A (protoni, neutroni, nuclei) în echilibru chimic la o temperatură de T C sd (vezi Capitolul ): Pa \u d l (W? -] ( , ) unde qd este potențialul chimic al particulei Pentru a aplica această formulă la protoni și neutroni, luăm în considerare că chiar înainte de stingere, reacțiile ca ( ) sunt în echilibru, deci (vezi capitolul ) cp + pe = pn + p ^ adică Rp - Rp "Ce rv- ( - ) Pentru electroni și pozitroni relativiști avem din ( ) ne- - ne+ ~ pm , ( ) Dacă s-ar dovedi că Dm > Tn, atunci densitatea neutronilor în momentul stingerii (și, prin urmare, concentrația nucleelor ușoare după nucleosinteză) ar fi suprimată de factorul e-Am/mn cm ( ) Dimpotrivă, la Dm Tn, ar exista un număr egal de neutroni și protoni în plasmă, iar practic toți nucleonii (protonii și neutronii) după epoca nucleosintezei ar fi în nucleele He adică, hidrogenul ar fi practic absent în materia primară a Universului Un astfel de univers fără hidrogen cu greu ar fi locuibil! Capitolul De aceea re Pe- Pe+ y ~ Ț ■ Diferența dintre concentrațiile de electroni și pozitroni este egală cu concentrația de protoni (din electroneutralitatea plasmei spațiale) ÎZg- Pech- - Pr în timp ce Pr/T coincide în ordinea mărimii cu raportul barion-foton pr g> i n- ~ g / g ~ , Prin urmare, potențialul chimic al electronilor este extrem de mic: £ ~ yu- T Să presupunem în continuare că nu există o asimetrie mare a leptonilor în Univers (vom discuta situația inversă la sfârșitul secțiunii), adică t, - Pu ■ Pr (Tn Tn J Raportul neutron-protoni determină concentrația finală de He (a se vedea secțiunea ), pp P * Nu ES etc iar dintr-o comparație a teoriei cu observațiile, putem concluziona că diferența dintre pp/pr față de valoarea standard nu trebuie să fie mare, A > , adică dacă acest nucleu ar putea fi format, atunci presupunerea noastră despre dominanța lui He ar fi incorectă: Capitolul Tabelul Energiile de legare ale unor nuclee luminoase stabile (sau relativ lungi de viață) (MeV) Miez Z Ad Dd/L Dd/(A - Z) H = D , , , H \u d T , , , He , , , He = q , , , Li , , , Li , , , " Fi , , , V , , , b s , , , majoritatea neutronilor s-ar lega în nucleul C (și nucleele mai grele), și nu în * *He Cu toate acestea, din Tabel se poate observa că nucleul C nu poate fi format în reacții cu două particule care implică nuclei mai ușori stabili : fuziunea a două nuclee Li are loc rar din cauza concentrației foarte scăzute a acestor nuclei (formarea lor este posibilă doar în reacția de fuziune a heliu- și tritiu, care este puternic suprimat în comparație cu nașterea heliului- din aceeași stare inițială) Prin urmare, lanțul de reacții termonucleare din Univers nu ajunge la nucleul de carbon Reacțiile termonucleare din Universul timpuriu la T și merg spre formarea nucleului He În al doilea rând, dacă în Univers la T > keV a existat întotdeauna un echilibru chimic în ceea ce privește formarea de He, atunci nucleosinteza primară ar avea loc la temperaturi mai ridicate, deoarece energia de legare pentru He depășește semnificativ energia de legare în deuteriu Cu toate acestea, înainte de formarea deuteriului, un astfel de echilibru chimic este imposibil datorită faptului că He nu se formează direct din neutroni și protoni, ci ca urmare a arderii deuteriului În acest sens, nucleosinteza are loc în Universul timpuriu cu o întârziere (în literatura de limba engleză, expresia figurată "deuterium bottleneck" este folosită în legătură cu aceasta) t> Sarcina Aflați temperatura nucleosintezei în cazul ipotetic al echilibrului chimic în raport cu formarea de He la T > keV Nucleul C se formează în stele prin producerea (r)B de scurtă durată în ciocnirile a două nuclee de Hc și capturarea ulterioară rapidă a He Un astfel de mecanism nu funcționează în Universul timpuriu din cauza concentrației scăzute de nuclee He Este important ca reacțiile cu două particule care implică nuclee cu un înalt nu poate duce la formarea de izotopi stabili sau longeviv cu numere de masă lamy și Începutul nucleosintezei Direcția reacțiilor termonucleare Pentru a încheia această secțiune, să determinăm vârsta Universului la temperatura de nucleosinteză, T^s = keV Conform ( ) obținem tNS H(TNS) T*s' ( , ) Rata de expansiune în acest moment este determinată de fotoni și neutrini, iar contribuția neutrinului este suprimată, vezi ( ) Ca urmare, expresia ( ) conține / \ / = unde ^ = + ' 'L>S = , ; Rg = - ( ' ) Prin urmare, vârsta Universului în epoca nucleosintezei este t,vS = s ~ min Timpul găsit ne permite să calculăm abundența de heliu- primordial din Univers Într-adevăr, vom vedea în Secțiunea că reacțiile termonucleare din plasma primară au loc destul de rapid și conduc în principal la formarea heliului- Prin urmare, după finalizarea nucleosintezei, aproape toți neutronii nedegradați vor fi conținuti tocmai în nucleele de heliu- Concentrația de heliu- la T = T^s este jumătate din concentrația de neutroni, P"HeS l$) = care, la rândul său, este legată de concentraţia de protoni ca nn( Txs) = n"(Tn)e-'(tm)^n i nP(Tys) np(Tn) + Pp(tp) ( - e~tNS/Tn) unde am modificat relația ( ) ținând cont de durata de viață finită a neutronului τn ≈ s Ca rezultat, obținem fracția de masă a He dintre toți barionii ^- He ' ^ He( Lvs) mP(np(TNS) + nn(TNS)) ZcrVs) + " % ( , ) Observăm că fracția de masă a heliului- depinde atât de timpul de nucleosinteză t^s, cât și de temperatura de întărire a neutronilor Tn (vezi ( )) Ambele cantități depind la rândul lor de numărul (eficient) de grade relativiste de libertate din plasma primordială Prin urmare, măsurarea abundenței heliului primordial fixează q* pentru epoca de nucleosinteză Acest lucru, la rândul său, face posibilă limitarea semnificativă a spațiului parametrilor a numeroase teorii care pretind a fi generalizări ale Modelului Standard al fizicii particulelor, în cadrul căruia pot apărea noi componente relativiste în plasma primară Această restricție este de obicei formulată în termeni de număr efectiv Capitolul tipuri suplimentare de neutrini: densitatea de energie a particulelor noi până la începutul nucleosintezei nu trebuie să depășească densitatea de energie corespunzătoare unui tip de neutrini; A Vce// Sarcina Folosind formulele ( )-( ), ( ) și ( )-( ), arată că fiecare tip suplimentar de neutrin dă o corecție numerică la concentrația de heliu primar la nivelul de % O anumită incertitudine în predicția teoretică a abundenței heliului- în Univers este, de asemenea, asociată cu inexactitatea măsurării duratei de viață a neutronilor, care determină atât valoarea lui Tn (vezi ( ), ( ), ( )) cât și fracția de neutroni degradați la momentul t^ s (vezi ( )) Cinetica nucleosintezei În secțiunea anterioară, folosind abordarea de echilibru, s-a stabilit că reacțiile nucleare de nucleosinteză primară merg în direcția formării heliului- (particule a) În această secțiune, vom discuta vitezele acestor reacții și vom estima concentrațiile reziduale ale nucleelor ușoare, adică abundența elementelor chimice primare din Univers Direcția reacțiilor clarificată în secțiunea anterioară face posibilă aranjarea tuturor reacțiilor nucleare principale ale nucleosintezei primare în funcție de următoarele etape: p(n, )D - formarea deuteriului, începutul nucleosintezei D(p, ) He, D(D,n) He, D(D,p)T, He(n,p)T sunt reacții preliminare care pregătesc materialul pentru formarea He T(D,n) He, He(D,p) He - formarea lui He T(a, ) Li, He(a, )'Be, Be(n,p) Li - formarea celor mai grele elemente ale nucleosintezei primare 'Li(p, a) He - arderea lui 'Li Remarcăm că, deoarece intensitatea reacțiilor este determinată de concentrațiile nucleelor care se ciocnesc, atunci dintre toate reacțiile permise, principalele sunt cele pentru care cel puțin una dintre componente este suficient de comună în plasma primară, adică p, n, D , El Să luăm în considerare aceste reacții pentru a estima ratele lor în Universul timpuriu Comparația acestor viteze cu rata de expansiune a Universului în momentul nucleosintezei, H (TNS = keV) = ■ s" , face posibilă găsirea concentrațiilor reziduale de neechilibru ale elementelor chimice primare în Univers, care, desigur, sunt mult mai mari decât cele care ar fi fost obținute în condiții de echilibru chimic Capitolul Arderea neutronilor, p + n -> D + Astfel, este avantajos termodinamic ca deuteriul să se formeze la temperaturi T Sarcina Determinați temperatura și durata de viață a Universului în momentul încheierii procesului de ardere a neutronilor Care ar fi concentrarea lor în acel moment dacă alte reacții nucleare ar putea fi neglijate? Arderea deuteriului Nucleele de deuteriu formate ca urmare a arderii neutronilor servesc ca material pentru formarea tritiului si heliului- Secțiuni transversale de reacție D + D - * He + n și D + D - * T + p ( , ) poate fi estimat ca geometric, dar trebuie luată în considerare bariera coulombiană: ambele nuclee care se ciocnesc poartă o sarcină electrică pozitivă, iar între ele există repulsie La distanţe mari r /m^ această repulsie domină şi împiedică reacţiile să continue Potențialul efectiv corespunzător este prezentat în fig Orez Reprezentarea schematică a potențialului efectiv pentru reacțiile nucleare de nucleosinteză primară Din cauza barierei Coulomb, reacțiile nucleare apar prin tunel Pentru a estima secțiunea transversală corespunzătoare, să trecem la sistemul de centru de masă a două nuclee care se ciocnesc cu sarcini Zi și Z^, mase M și M și, respectiv, viteze r>i și V (deși acum ne interesează arderea deuteriului, pentru prezentare ulterioară ne va fi util să estimăm reacțiile de ardere în secțiune transversală în general) Energia cinetică a sistemului va avea forma Екіп = Мѵ / , Capitolul unde M = MіM /(Mі + M ) este masa redusă și v = rі - V este viteza relativă a nucleelor Amplitudinea tunelului este suprimată exponențial, iar în unda S are forma {lui 'i - / \/ M(V(r) - Ekin) dr >, JoJ unde punctul de cotitură r este determinat din condiţie Ekip(m = m ) - Ekip(r = oc) - V(r ) = ^Mv - a^^ = o, al -lea unde v este viteza relativă a nucleelor îndepărtate unul de celălalt; în exponent s-a avut în vedere că th /m ^ Astfel, exponentul ia forma y ■-ZZ-"-m- [G° ~ GO '^i^ - \/ MaZ-[Z I \ dr = Jo y r r v Ca urmare, pentru secțiunea transversală a arderii nucleare obținem cgv \u d CGO ■ e ,, aZ Z / v ( , ) ѵ unde s este secțiunea transversală geometrică a reacției în absența suprimării lui Coulomb Expresia ( ) trebuie mediată luând în considerare răspândirea vitezelor în plasma primară: (сгѵ) = (То • TC Z Z Мѵ T raZ Z , > vdv x ѵ I X Мѵ T ( , ) Integrala de normalizare din numitor este ușor de calculat și este egală cu Luăm integrala la numărător folosind metoda trecerii: Г f Мѵ TvaZiZ >\ , Jo l T v J / tg f Mvq ttqZiZ Vo / JTIȘȘzIE exp ( VTvo Cinetica nucleosintezei unde punctul de trecere r?o este determinat de conditie Mvq ttoZiZ ~ = -Q Ca rezultat, ( ) ia forma În cele din urmă, introducând cantități auxiliare: masa relativă redusă a nucleelor A \u d M / mr și temperatura, măsurată în miliarde de grade Kelvin, T T " IO K keV' noteaza in sfarsit (av) = , • ) etc Înainte de începerea nucleosintezei, avem pp/pr nDn =pp= pv ^- + Ptg/tir ȘI > TNS) = = Pp/Pr , + Pp/pr unde am folosit estimarea ( ) Ecuația ( ) implică ecuația Boltzmann pentru vvp: dt = -{ To = keV, adică deuteriul la T = T^s este încă mic în comparație cu neutronii liberi, Xd Xn prin urmare h S(T) = ^=%(^)%^ ■L tg \ tpr y La temperaturile care ne interesează, cantitatea (ctv)od depinde slab de temperatură și este egală cu { TD) = , • IO" -, ( , ) Cu în acord cu estimarea ( ) Integrala LDT/y^) se saturează la limita inferioară Ținând cont de dependența puternică (exponențială) a lui S de temperatură ( ), această integrală pentru T > T poate fi calculată aproximativ prin trecerea la variabila Г- și integrând doar exponentul exp( Dp/T) Drept urmare, obținem T o / T \ Dp /o(T > TD) {av}DD(T > TD) ■ apMpi - Zl^o \ TTLp J Având în vedere că Mpt = • IO GeV, găsim din ( ) valoarea Tns = keV Aceasta este valoarea pe care am folosit-o mai sus pentru estimări Pe măsură ce temperatura scade, integrala Ір(Т) crește rapid și, în conformitate cu ( ), concentrațiile de neutroni liberi și deuteriu scad rapid - neutronii trec în nuclee mai grele Astfel, la o temperatură To - keV, când concentrațiile de neutroni liberi și deuteriu sunt egale, formula ( ) dă Să verificăm că la o temperatură T^s - keV, deuteriul și neutronii liberi sunt într-adevăr în echilibru chimic unul cu celălalt Acest lucru necesită ca viteza de formare a deuteriului în reacție (în substanța chimică echilibru egal cu rata de distrugere a deuteriului în reacția inversă) a fost mai mare decât viteza de ardere a deuteriului în reacții ( ): (dno \ , , dno, , x I I - \ Td (cu VDn înlocuit cu i/d) sub forma rflnz/d x ,,, gr dhiT = ( ) He iar pentru Т)в = , • ІО- la Т ~ T'NS este inferioară ratei de expansiune a Universului Această reacție devine semnificativă la t]w suficient de mare: cu cât concentrația de barioni este mai mare, cu atât mai mult deuteriu este "spălat" și cu atât se formează mai mulți nuclei de He *Primar He și H Heliul- și tritiul, formate în ciocnirile nucleelor de deuteriu, se arde în heliu- Pentru arderea heliului- în reacție He + Dp + He În această secțiune, acordăm o atenție deosebită dependenței cantităților observate de parametrul -qB și, prin urmare, ne permitem să-l considerăm liber Amintiți-vă, totuși, că este fixat foarte rigid, indiferent de nucleosinteză, prin datele experimentale disponibile privind anizotropia radiației cosmice de fond cu microunde, vezi fig Cinetica nucleosintezei estimarea simplă ( ) nu funcționează (vezi discuția de la sfârșitul secțiunii ) În schimb, viteza de reacție în domeniul energetic care ne interesează este bine descrisă de expresie e ( , ) La d ~ , (T = keV), această rată depășește rata de ardere a deuteriu ( , ) Prin urmare, concentrația reziduală de He este mai mică decât cea a deuteriului Oferim aici o analiză elementară similară cu cea care a condus la estimare ( ) Procedând în același mod ca în secțiunea anterioară, scriem ecuația Boltzmann ^ Nu dAnT = apMp(T Ho- ?)sneO VD ■ r^He - ^{crv)DD v D) , ( , ) unde primul termen dintre paranteze descrie arderea He, al doilea descrie producerea acestuia în reacția D D și am luat în considerare că secțiunea transversală a formării He este aproximativ jumătate din secțiunea transversală totală a arderii deuteriu La temperaturi ridicate, când аРмр (аѵ)зііе dTi/q , He acumulat se arde rapid, iar concentrația sa este menținută la un asemenea nivel încât partea dreaptă a ( ) este mică dimensiune, adică (&v)dd V* Nu - aproximativ -\ VD- ( ~ H (reamintim că apvo = ^d/T ) Înlocuind în ( ) z/p ~ - " obținem o estimare pentru temperatura ^ He - keV, ze g = , Rețineți că Pp la T ~ T He coincide deja în ordinea mărimii cu concentrația reziduală de deuteriu ( b), deci înlocuirea sa în ( ) este legitimă o Sarcina Verificați că la T T ce modificarea în timp a concentrației relative ѵз, calculată prin formula ( ), este astfel încât partea stângă a ecuației ( ) este mică în comparație cu fiecare dintre termenii care apar în partea dreaptă a acestei ecuatii Această verificare confirmă formula ( ) La o temperatură T He, concentrația de He este estimată conform ( ) Pornind de la temperatura T He, termenul principal din ecuația ( ) este al doilea termen: reacția D + D - * He + n continuă să se desfășoare cu o probabilitate scăzută Aproximativ, estimarea concentrației de He acumulată la T He+p T + D He + rg s-ar opri în stadiul în care neutronii ar fi legați în principal în nucleele de heliu- și tritiu, și nu în nucleele de He Pe de altă parte, concentrațiile reziduale de He și T nu sunt prea scăzute, deoarece ratele lor de ardere sunt comparabile cu cele ale deuteriului la T ~ T^s deși ușor mai mare O anumită varietate de elemente luminoase formate ca rezultat al nucleosintezei primare se datorează coincidențelor numerice destul de aleatorii ale secțiunilor transversale ale reacțiilor termonucleare la energii joase Cinetica nucleosintezei * Formarea și arderea celor mai grele nuclee ale plasmei primare Ca exemplu de reacții care implică cele mai grele elemente ale nucleosintezei primare, să luăm în considerare formarea și arderea lui Li în reacțiile T(a, )'Li și, respectiv, Li(p, a) He Pentru reacția de formare funcționează bine formula ( ), în care Tm, acest lucru nu este în întregime legal: pentru concentrația de tritiu, ar trebui să se folosească să fie o relație analogă cu ( ) Având în vedere apropierea dintre T~Li și Tm, această finețe pentru estimare nesemnificativ • ~ • Capitolul Formarea lui Be este, de asemenea, foarte importantă Acest element este instabil, astfel încât concentrația de beriliu primar nu este o cantitate direct observabilă Beriliul- se transformă în litiu- fie ca urmare a captării electronilor, "Be(e", z/e)"Li, fie ca rezultat al reacției Be(np) Li Astfel, litiul- se formează fie direct ca rezultat al fuziunii nucleelor de tritiu cu particule, fie prin beriliu Existența a două mecanisme diferite de formare este responsabilă pentru dependența nemonotonă a concentrației de litiu- primar de valoarea t]w Relația ( ) este valabilă pentru ramura care scade cu creșterea t]w, în timp ce pentru valoarea realistă a t]w cade pe ramura care crește cu creșterea t]w datorită proceselor cu beriliu- Să descriem pe scurt procedura de calcul a vitezei de ardere (cgv), care determină în cele din urmă concentrațiile reziduale ale elementelor chimice ușoare primare (a se vedea [ ] pentru mai multe detalii) Medierea energiei se realizează cu funcția de distribuție Boltzmann, (de la) \u d ■ J■ f a (E) ■ E - e E / t dE, ( , ) unde v este viteza relativă a particulelor care se ciocnesc, p este masa redusă a acestora (se presupune că toate particulele, cu excepția fotonilor și neutrinilor, sunt la scară nerelativistă), σ(E) este secțiunea transversală de împrăștiere a particulelor în secțiunea corespunzătoare canal (procesele -> sunt dominante) în funcție de energia cinetică E în sistemul centrului de masă Dacă una dintre particulele care se ciocnesc este un neutron, atunci reacția are loc datorită interacțiunilor puternice Presupunând că la energii joase reacția are loc în unda s, adică Mx, sunt luate în considerare două opțiuni: Mx T > Mx) - În această perioadă, particulele de materie întunecată s-au mutat în Univers aproape cu viteza luminii, au părăsit rapid regiuni cu densitate crescută și au umplut regiuni cu densitate mai mică - desigur, în cadrul orizontului cosmologic actual Ca urmare a acestui proces de amestecare liberă (free streaming), neomogenitățile în densitatea materiei întunecate cu dimensiuni mai mici decât orizontul actual au fost spălate Astfel, materia întunecată fierbinte și caldă este caracterizată de amplitudini mici ale perturbațiilor de densitate la scari spațiale relativ mici Amestecarea liberă a încetat la T ~ Mx Mărimea orizontului în acest moment, întinsă cu un factor de ( -r) ~ T/To ori, determină dimensiunea modernă maximă a regiunilor în care sunt suprimate perturbațiile de densitate În cazul materiei întunecate calde, momentul T ~ Mx are loc în stadiul dopat cu radiații, iar dimensiunea orizontului în acest moment este egală cu / ~ Dl ~ T M ' Mărimea modernă corespunzătoare este de ordinul mărimii g m-p x o nTo~ToMh ( , ) Astfel, la modelele cu materie întunecată caldă, neomogenitățile cu dimensiuni moderne / keV ( - ) O limitare similară este, de asemenea, obținută din considerente complet diferite bazate pe estimări ale densității de fază a particulelor de materie întunecată din galaxiile pitice O discutăm în a doua parte a cărții, iar rezultatul este dat în ( ) După cum puteți vedea, posibilitatea existenței materiei întunecate calde nu este încă exclusă Subliniem că aceste limitări se aplică materiei întunecate, care a fost cândva în echilibru cinetic cu materia obișnuită Pentru cazul particulelor de materie întunecată cu o funcție de distribuție a impulsului arbitrar, estimarea ( ) ar trebui modificată prin înmulțirea părții din dreapta cu raportul dintre impulsul mediu al particulei și impulsul mediu al distribuției (termice) de echilibru, (| p|)/(|p|)m că dintr-o comparație a modelului de anizotropie CMB și a dinamicii de creștere a structurii pe scară largă a Universului, urmează o afirmație generală: dacă particulele de materie întunecată ar fi în echilibru cu electronul primar -plasmă fotonică, ar fi trebuit să se desprindă la o temperatură Tj > keV indiferent de masa lor (vezi detalii în partea a doua a cărții) Pentru particulele de materie întunecată care nu au fost niciodată în echilibru cinetic cu particulele de plasmă primordiale, constrângerea independentă de model de jos asupra masei lor este mult mai slabă Această limitare rezultă din necesitatea de a "conține" particule de materie întunecată în galaxii Pentru un boson, aceasta înseamnă că unda sa de Broglie A = m/(Mxx) trebuie să fie mai mică de kpc, dimensiunea tipică a unei galaxii pitice Având în vedere că viteza particulelor de materie întunecată în galaxiile pitice este vx ~ IO- , obținem din aceasta Mx > • IO" eV Pentru fermioni, limitarea este mult mai puternică, ceea ce este legat de principiul Pauli Presupunând că particulele de materie întunecată din halo-fermioni-au o distribuție maxwelliană a vitezei (care este de așteptat pentru particulele de materie întunecată rece), obținem densitatea distribuției lor în spațiul de fază PxW ex J px ■L / x (% / tgL / xg'x) ' I -Vx ^ x unde px(x)/A/% și r'x sunt densitatea numerică și viteza de dispersie a particulelor de materie întunecată din halou În funcție de impuls, Y(p, x) ia cea mai mare valoare la p = , /max(p, x) = L/J ( tg) / g Z - Densitatea materiei în galaxii este, în ordinea mărimii, °- din densitatea medie caracterul materiei din Univers Aceasta înseamnă că materia din galaxie s-a adunat din împrejurimi regiuni cu o dimensiune de - de ori mai mare decât cea a unei galaxii De aici rezultă evaluare zilnică Capitolul Materia întunecată Această valoare maximă nu poate depăși densitatea maximă posibilă de distribuție a fermionilor permisă de principiul Pauli (vezi ( )), f = x JX ( G) ' Presupunând qx = , vx ~ și p(x) ~ , GeV/cm (densitatea de masă caracteristică în haloul galactic), obținem constrângerea Mx > eV O constrângere mai puternică rezultă din existența galaxiilor pitice halo Aici, densitatea de energie la centru poate ajunge la ~ GeV/cm , ceea ce dă Mx > eV Rețineți că, în mod formal, limita superioară a masei unei particule de materie întunecată este de aproximativ o mie de mase solare (vezi, de exemplu, [ , ]), Мх , în plasmă rămân doar particule În cele ce urmează, raportul dintre concentrația lor și densitatea entropiei rămâne constant, astfel încât pentru contribuția lor relativă la densitatea totală de energie a Universului modern, obținem Capitolul Materia întunecată În echilibru termodinamic, adică la nx = nee, această modificare trebuie compensată de procesele de producere a perechilor, adică creșterea numărului de particule X datorată proceselor de producție este egală cu d = +{aann -v)-n% -a? ( , ) J creație Suma ( ) și ( ) dă modificarea totală a numărului de particule X din volumul însoțitor, ceea ce duce la ecuația ( ) Subliniem că termenul ( ) nu depinde de câte particule X sunt prezente efectiv în plasmă; pentru ca acesta să aibă o astfel de formă, este necesar doar ca celelalte particule să fie în echilibru termodinamic unele cu altele Vom discuta modul general de a deriva ecuația Boltzmann la sfârșitul acestei secțiuni Anihilarea particulelor nonrelativiste are loc adesea în unda S În acest caz, dependența secțiunii transversale de anihilare de viteza relativă este determinată de legea Bethe: aann = - ( , ) ѵ unde c este o constantă independentă de viteza relativă, determinată de interacțiunile responsabile de anihilare Dacă anihilarea are loc în unda p, atunci secțiunea transversală are forma aann = a^v Contribuțiile undelor cu moment unghiular mai mare sunt în plus suprimate de puterile lui v Pentru particulele nerelativiste, contribuția undei S este cea principală, dacă din anumite motive nu este aproape de glonț Să ne amintim pe scurt cum apare legea ( ) (o discuție mai detaliată poate fi găsită, de exemplu, în cartea [ ]) Este aplicabilă nu numai reacției de anihilare, ci și oricărei reacții de undă S inelastică care implică particule nerelativiste și se bazează pe presupunerea că interacțiunile responsabile pentru reacție sunt pe rază scurtă și au loc în regiunea cu o anumită dimensiune caracteristică a Ca de obicei, luați în considerare un flux de particule nerelativiste X care afectează o particulă X în repaus Atunci probabilitatea unei reacții pe unitatea de timp este P ~Ca |my(a)| , unde w(a) este funcția de undă a particulelor X într-o regiune de dimensiunea unei particule apropiate de X, iar constanta C este determinată de detaliile interacțiunii Pentru a obține o secțiune transversală este necesar să se împartă probabilitatea P la valoarea absolută a fluxului de particule X incidente asupra unei particule X în repaus, j = - r£*Vg£)- m Departe de regiunea de interacțiune, funcția de undă poate fi luată ca o undă plană care se propagă de-a lungul axei z cu impuls p, rb = e'r, în acest caz, valoarea absolută a debitului este egală cu viteza r În plus, datorită acțiunii scurte, pătratul modulului funcției de undă în zona de reacție |mDa)| este egal cu Întărirea particulelor grele de relicve modulul pătrat al funcției de undă la infinit, adică pentru o undă plană avem |ț>(a) | = Ca urmare, pentru secțiunea transversală obținem P Ca în conformitate cu ( ) Reacția de anihilare a particulelor grele X este inevitabil asociată cu un transfer mare de energie AE ~ Mx - prin urmare, dimensiunea caracteristică a regiunii în care are loc anihilarea este mică, a ~ Mx' iar condiția de rază scurtă este satisfăcută Remarcăm că pentru particulele foarte lente cu sarcini electrice opuse diferite de zero, valoarea funcției de undă în zona de reacție poate diferi foarte mult de valoarea asimptotică la infinitul spațial datorită potențialului Coulomb cu rază lungă (pentru detalii, vezi cartea [ ) ]) Acest efect este semnificativ la energiile cinetice ale particulelor care sunt mai mici decât energia de legare a "atomului" format din X și X, adică E = Mxv / a, nu există niciun efect în discuție, iar din moment ce v > , în epoca de întărire, interacțiunea slabă pe distanță lungă nu afectează întărirea în modelele cele mai realiste În special, în exemplele considerate mai jos, caracteristica discutată nu joacă un rol Un factor suplimentar v în secțiunea transversală de anihilare a undei p apare din cauza necesității de a depăși bariera centrifugă Pentru anihilarea într-o stare cu moment unghiular I, acest factor este ѵ Restricționându-ne la contribuțiile $- și p-unde la secțiunea transversală anihilare, scriem ( obținem în final Lx( ) = Мх ■ Мрі • ' ( ' ) Unde (aannv)eff = a + ( i x/ Reamintim că parametrul xy = Tf/Mx este determinat de ecuația ( ): cu precizie logaritmică xy ~ L- Să facem câteva remarci În primul rând, se poate observa că Dx( )/Dx(xy) ~ L- Aceasta înseamnă că după ieșirea din echilibru, anihilarea particulelor X are loc destul de intens, reducând concentrația lor de L ori În al doilea rând, rezultatul ( ) ar putea fi obținut (până la un factor de ordinul unității) notând că anihilarea se oprește atunci când timpul de călătorie al particulei X în raport cu anihilarea devine comparabil cu timpul Hubble" (apppv}nx ~ N ( , ) Dacă anihilarea este suficient de intensă, atunci densitatea corespunzătoare a numărului de particule X este atinsă la o temperatură apropiată de Ty, de unde se obține ( ) În fine, expresia ( ) este valabilă numai cu acuratețe logaritmică, deoarece în obținerea ei am neglijat în ecuația ( ) Pentru a obține o expresie exactă pentru D V(T - ) este necesar să găsim soluția exactă a ecuației ( ) În viitor, nu vom avea nevoie de asta o Problema Asigurați-vă că utilizarea aproximării ( ) conduce exact la răspunsul ( ) pentru contribuția undei s Această coincidență este absentă pentru contribuția undei p După stingere, densitatea n-x se modifică numai datorită expansiunii Universului, în timp ce valoarea lui D% nu se modifică deloc În consecință, densitatea modernă a numărului de particule X este egală cu pxM = S Ax( ), unde sq = , • cm- este valoarea actuală efectivă a densității entropiei vezi ( ) Prin urmare, din ( ) avem următoarea expresie pentru densitatea de masă relativă curentă a particulelor X și X: Ox \u d ■ L / xPl '('o) \u d m \u d ( , ) Pe pcXf{aannv}effMpi\/g^tf) Această condiție este mai slabă decât starea de ieșire din echilibru: rata de schimbare în timp la T~Tf este mai mare decât cea Hubble vezi ( ) Întărirea particulelor grele de relicve și cu precizie logaritmică flxh = , x O" GeV~ \ {aannv)eff J /gxMxMpi{oannv}\ P -th , / y ■ \( ' )y/ */ ( , ) Se poate observa că parametrul de care depinde cel mai semnificativ £ix este secțiunea transversală de anihilare la temperatura Ty Dependența de masa particulei este doar logaritmică, iar numărul efectiv de grade de libertate g* se schimbă puțin în cea mai mare parte a expansiunii universului Remarcăm că în această secțiune discutăm condițiile de încălcare a echilibrului chimic în plasma spațială În general, este de interes și problema echilibrului cinetic, adică întrebarea dacă funcțiile de distribuție a impulsului particulelor X sunt echilibrate Echilibrul cinetic are loc datorită împrăștierii particulelor X pe particulele obișnuite, astfel încât timpul dintre ciocniri nu depinde de concentrația particulelor X și este scurt în comparație cu timpul de călătorie până la anihilare T ~ n, vezi ( ) Aceasta înseamnă că echilibrul cinetic se menține mult mai mult decât cel chimic; se incalca la o temperatura \-rn GeV ia valoarea y/g*(T) ~ , iar la T ~ MeV avem ^/ g*(T) ~ (vezi Anexa B) Astfel, din expresia ( ) obținem următoarea estimare pentru secțiunea transversală de anihilare a particulelor care alcătuiesc materia întunecată rece: ~ ( '; O) ~ , ^ GEV = ( ' * b ) ■ ' GEV' \u d ( , - , ) ■ " cm , ( , ) unde valoarea mai mică se referă la mase mari L/x; și deci mai realiste În cazul anihilării undei s, această estimare se referă la constanta oo din ( ) Este remarcabil faptul că cantitatea ( , ) este comparabilă cu secțiunile transversale caracteristică interacţiunilor slabe la energii de ordinul a GeV aw ~ ~ IO" GeV" Din rezultat ( ) rezultă mai multe concluzii importante Pentru început, poate fi privită ca o limită inferioară cosmologică a secțiunii transversale de anihilare a particulelor ipotetice stabile care pot apărea în extensiile Modelului standard al fizicii particulelor Într-adevăr, dacă secțiunea transversală de anihilare este mai mică decât cea dată în estimarea ( ), atunci densitatea de masă a unor astfel de particule depășește în prezent valoarea observată a densității de energie Particule masive care interacționează slab (WIMP) materie non-relatistă din univers Ipoteza de bază din spatele acestei limitări este că particulele X au fost vreodată în echilibru termodinamic Rețineți că secțiunea transversală pentru anihilarea undei S a particulelor de masă Mx poate fi legată de sus tg ao Mx, atunci propagatorul particulei Y este suprimat ca A/y , ceea ce doar întărește limitarea ( ) Capitolul Materia întunecată o Problema Adăugăm la compoziția câmpurilor Modelului Standard un nou câmp scalar real X, care interacționează doar cu dubletul Engler-Braut-Higgs H Adăugăm expresia la Lagrangianul Modelului Standard DG = ^Xg*X - ^H]HX - ^X Simetria discretă X -> -X asigură stabilitatea scalarului X Găsiți intervalul de valori ale parametrilor din moment ce, în care particulele X relicve vor forma complet materie întunecată în Univers Rețineți că recent a fost discutată în mod activ posibilitatea ca o parte a materiei întunecate (sau chiar toată) să fie compusă din particule mai grele Pentru ca un astfel de scenariu să funcționeze, este necesar ca aceste particule să nu fi fost niciodată în echilibru termodinamic și să fi fost create în Universul timpuriu într-un mod non-termic (de exemplu, datorită efectului creării particulelor de către un câmp gravitațional dependent de timp) Posibilele mecanisme pentru producerea de particule supergrele în Universul timpuriu sunt discutate pe scurt în Secțiunea Estimarea ( ) este de interes principal dintr-un punct de vedere diferit Presupunând că mecanismul simplu descris aici este responsabil pentru formarea materiei întunecate reci, el indică în mod direct scara de energie a interacțiunilor particulelor X ipotetice, (aann v}- ^ ~ TeV În realitate, această scară este ceva mai jos, deoarece în teoriile realiste cu cuplare slabă, secțiunea transversală de anihilare conține suprimarea printr-o constantă mică de cuplare, pe care o notăm cu αx Presupunând că scara de energie a interacțiunilor cu particule X nu depășește masa lor în ordinea mărimii și anihilarea are loc în unda S, avem ao ~ ( , ) Luând ca exemplu ax ~ / (constanta de cuplare a bosonului IV în modelul standard), obținem din ( ) Mx ~ - GeV ( , ) O astfel de evaluare înseamnă că există șanse reale de a detecta particulele care alcătuiesc materia întunecată rece la colisionare de înaltă energie În același timp, un proces promițător este anihilarea quarcilor și gluonilor (dacă vorbim de un ciocnitor de hadron) sau a electronilor și pozitronilor (dacă vorbim de un ciocnitor electron-pozitron) în particule de materie întunecată, în care anihilarea particulele au timp să emită cel puțin o particulă înregistrată a modelului standard (în acest context nu este un neutrin) Rezultatul va fi un proces cu o pierdere de impuls în direcția transversală față de fascicul de particule care se ciocnesc: este purtat de particulele de materie întunecată neînregistrate Diagrama Feynman a unui astfel de proces arată ca în fig , dacă o considerăm de la dreapta la stânga și emitem, de exemplu, un foton din picioarele particulelor anihilante /i și / sau un gluon Particule masive care interacționează slab (WIMP) Dacă particulele intermediare Y sunt foarte grele, atunci la energii joase apare o interacțiune de contact eficientă între particulele Modelului Standard și materia întunecată XX fif - Structura acestei interacțiuni depinde de modelul materiei întunecate Căutarea unor astfel de interacțiuni duce la restricții care pot fi reprezentate ca o restricție asupra secțiunii transversale de împrăștiere elastică a particulelor de materie întunecată pe un nucleon dacă /i și / sunt quarci sau gluoni de prima generație Diagrama Feynman a împrăștierii elastice arată ca în Fig , dacă este vizualizat de sus în jos (sau de jos în sus) Pe fig prezintă rezultatele actuale ale căutării materiei întunecate Trebuie remarcat faptul că estimarea noastră ( ) pentru masă este foarte aproximativă Calcule precise în modele specifice arată că masa particulelor de materie întunecată poate fi chiar mult mai mică de GeV, ceea ce este și mai promițător din punctul de vedere al detectării acestor particule la coliziune, vezi fig De asemenea, menționăm că această estimare este deosebit de interesantă în lumina faptului că particulele stabile cu o masă în regiunea de GeV - TeV, care participă la interacțiuni slabe, sunt prezise într-una dintre extensiile Modelului Standard - teorii cu supersimetrie de energie scăzută, vezi Secțiunea Orez (Vezi versiunea color a figurii de pe insert, p ) Regiunile excluse sunt spațiul parametrilor (Mx, Ox) [Ib) pentru interacțiuni independente de spinul nucleonului (stânga) și dependente de spinul nucleonului (dreapta) ) Zonele de deasupra curbelor sunt excluse de experimentele corespunzătoare la nivelul de încredere de % CMS - caută nașterea materiei întunecate în coliziuni la Large Hadron Collider (presupunând o interacțiune de contact XX fif > vezi text); IceCie și Super-K sunt căutări pentru un semnal de anihilare a materiei întunecate din Soare: restul experimentelor sunt căutări pentru împrăștierea elastică a particulelor de materie întunecată în detector Zona evidențiată din partea centrală a figurii din dreapta corespunde posibilului semnal anunțat de experimentul CDMS Capitolul Materia întunecată Astfel, există motive să ne așteptăm la noi particule stabile componente ale materiei întunecate reci vor fi descoperite experimental în viitorul apropiat Un studiu experimental al proprietăților lor, calculul pe această bază a concentrației lor în Universul modern și compararea acesteia cu datele observaționale vor face apoi posibilă confirmarea imaginii evoluției Universului la temperaturi de ordinul zecilor de GeV Pentru comparație, așa cum am subliniat deja în capitolul , etapa cea mai timpurie a evoluției Universului fierbinte, pentru care astăzi este posibilă o comparație directă a teoriei cu observațiile, este etapa nucleosintezei primare, care a avut loc la temperaturi de ordinul de MeV și mai jos (vezi capitolul ) Concluzionăm că studiul particulelor de materie întunecată va avansa cu patru ordine de mărime în temperatură (opt ordine de mărime în timp) până la momentul Big Bang-ului Căutarea particulelor de materie întunecată se desfășoară intens, dar până acum fără rezultate pozitive O căutare directă a particulelor grele de relicve care interacționează slab (WIMP) este efectuată în experimente care vizează înregistrarea eliberării de energie în detector, cauzată de posibila împrăștiere a unei particule grele de relicve pe miezul substanței detectoare Materia întunecată, ca și materia obișnuită, are o densitate crescută în galaxii, în timp ce este de așteptat ca în vecinătatea Pământului, densitatea de masă a materiei întunecate să fie comparabilă cu densitatea materiei obișnuite și este despre GeV PCDM - , t CMd Ținând cont de faptul că viteza așteptată a particulelor de materie întunecată din galaxie este vx ~ , - (viteza de rotație orbitală în jurul centrului galaxiei), pentru energia transferată în miezul masei ML, vom avea estimare (ѵхМАіМх\* Г/шіп{ЛД,Мх}\ GeVІ *E~M-alm^M;) " -[( GeV ) "mP KeV' Se poate observa că transferul de energie se ridică la zeci de keV, adică este foarte mic Cu toate acestea experimentele caută eliberări de energie de această magnitudine Ele trebuie să apară cu frecvență i/ ~ ѵх p х • ■ Mz/ Estimați secțiunea transversală a împrăștierii lor pe nuclee și obțineți o limită a masei lor din datele date în Fig Pe lângă căutarea directă a particulelor de materie întunecată, sunt în desfășurare experimente pentru a le detecta indirect Acestea sunt, în special, experimente care vizează căutarea produselor anihilării acestor particule, care are loc în Galaxia modernă Cei mai promițători pentru căutarea anihilării materiei întunecate în haloul galactic sunt fotonii monocromatici care apar în procesele → : XX → , XX → Z , precum și pozitronii și antiprotonii produși în timpul anihilării Pentru fotoni, semnalul corespunzător ar trebui amplificat în unele direcții (de exemplu, din centrul galaxiei, din centrele galaxiilor pitice și galaxia Andromeda), unde este de așteptat o concentrație crescută de particule de materie întunecată Rețineți, totuși, că apariția fotonilor monocromatici implică un mecanism de anihilare oarecum exotic, deoarece particulele de materie întunecată nu participă direct la interacțiunile electromagnetice Un alt mecanism pentru producerea de fotoni este dezintegrarea cu trei corpuri în particule încărcate, cum ar fi leptonii, cu emisia unui foton în starea finală În plus, particulele încărcate formate pot emite fotoni atunci când se deplasează în câmpul magnetic galactic sau ca urmare a împrăștierii Compton în Galaxie Căutarea unor astfel de procese încă nu a dat rezultate Capitolul Materia întunecată Orez (Vezi versiunea color a figurii de pe insert, p ) Regiunile excluse din spațiul parametrilor (Mx,sghx) pentru particulele de materie întunecată care se anihilează prin canalele selectate Linia orizontală gri deschis corespunde secțiunii transversale de anihilare în timpul întăririi materiei întunecate în Universul timpuriu Regiunile de deasupra curbelor sunt excluse de experimentele corespunzătoare la un nivel de încredere de %: AMS- - căutare de antiparticule, Fermi LAT - căutare de fotoni din anihilare în c+c~ și m+m~ (linii superioare și inferioare) , WMAP - restricție de la o posibilă anihilare târzie într-o pereche de leptoni încărcați (limita superioară corespunde m+m~, limita inferioară e+e~), care afectează recombinarea și procesele ulterioare Ca exemplu, pentru canalul e+e~ este prezentată o bandă de incertitudini, datorită particularităților distribuției particulelor de materie întunecată, materiei obișnuite și radiației electromagnetice în Galaxie rezultate pozitive Pe fig prezintă restricțiile privind secțiunile transversale de anihilare a particulelor de materie întunecată prin canalele corespunzătoare Se poate observa că pentru particulele mai ușoare de GeV, aceste canale nu pot domina în timpul întăririi materiei întunecate în Universul timpuriu Totuși, astfel de restricții depind de ipotezele modelului despre distribuția materiei întunecate în galaxii, deoarece semnalul de anihilare este proporțional cu pătratul concentrației de materie întunecată În special, semnalul este îmbunătățit dacă o parte semnificativă a particulelor de materie întunecată formează mici formațiuni compacte (aglomerări) în interiorul galaxiei o Sarcina Verificați validitatea declarației făcute Particule masive care interacționează slab (WIMP) De asemenea, se poate dovedi că secțiunea transversală pentru anihilarea particulelor de materie întunecată din galaxii diferă semnificativ de valoarea care a determinat întărirea materiei întunecate în Universul timpuriu Acest lucru se realizează, de exemplu, dacă secțiunea transversală depinde puternic de viteza particulelor de anihilare: viteza particulelor de materie întunecată din structurile Vh este cu unu până la trei ordine de mărime mai mică decât viteza lor vx în momentul stingerii Dacă anihilarea are loc într-o stare cu moment unghiular I, atunci rata de anihilare în galaxii este suprimată de factorul (vh/vx) Dacă nihilarea are loc prin schimbul pe canalul f al particulelor de lumină intermediare, atunci, dimpotrivă, există o creștere a anihilării în galaxii, similară creșterii Coulomb, despre care am discutat în Secțiunea Pentru particulele lente, Vh a, unde a este analogul constantei structurii fine a noii interacțiuni, factorul de amplificare pentru canalul s este la/vb și se comportă ca oc /r^/+ pentru anihilarea din o stare cu moment unghiular I Particulele grele de relicve se pot acumula și în obiectele astrofizice (pentru o astfel de posibilitate, este esențial ca particulele de materie întunecată să se poată, deși rar, să se împrăștie pe particulele obișnuite pentru a-și reduce impulsul și a rămâne în interiorul obiectului astrofizic sub influența atracției gravitaționale ) În timp, concentrația particulelor de materie întunecată în interiorul obiectelor astrofizice va crește Ca urmare, intensitatea anihilării particulelor de materie întunecată în particule obișnuite va crește (numărul de evenimente de anihilare într-o unitate de volum pe unitatea de timp este proporțional cu pătratul densității particulelor anihilante) Dacă printre canalele de anihilare există anihilarea în neutrini de înaltă energie, de exemplu, în procesul direct XX -> vv, sau prin stări intermediare (leptoni, quarci sau bosoni vectoriali), care apoi se degradează odată cu nașterea unui neutrin, atunci neutrinii generați pot părăsi sursa fără pierderi de energie, iar fluxul de astfel de neutrini poate fi înregistrat pe detectoare speciale - telescoape pentru neutrini Ca obiecte astrofizice care acumulează particule de materie întunecată, cele mai promițătoare pentru observație sunt Pământul și Soarele; Căutarea fluxurilor de neutrini de înaltă energie din centrul Pământului și al Soarelui se desfășoară intens pe telescoape de neutrini subterane, de adâncime și sub gheață Nici căutările indirecte ale particulelor de materie întunecată nu au avut succes, vezi fig > Problema Să presupunem că în natură există particule X± încărcate electric stabil cu o masă mult mai mare decât masa unui proton Presupunem că toți barionii din Universul timpuriu constau din protoni și particule a (nuclee He) Densitatea numerică a particulelor a în raport cu protoni este de % ) Aflați energia de legare a unui "atom" format dintr-o particulă X și un proton (particulă a) ) Presupunând că concentrația de particule X~ este mică în comparație cu concentrația de barioni, găsiți sub ce formă vor supraviețui în mod predominant până în prezent - sub forma unei stări legate cu o particulă a, cu un proton , sau în stare liberă Capitolul Materia întunecată ANTARES - , bb ANTARES - , W*W ANTARES - T+ GeV, temperatura de stingere depășește GeV, iar contribuția la g* vine de la m-lepton și quarcii mai grei Acest lucru, însă, nu schimbă prea mult estimarea ( , ) Un astfel de candidat, neutrinii sterili grei, a fost deja luat în considerare în Secțiunea Pentru axion și axino, secțiunea transversală pentru conversia în alte particule, deoarece pentru acești candidați este mult mai mare decât secțiunea transversală elastică Noi particule sunt candidate pentru rolul materiei întunecate Acest grafic arată cât de diferiți sunt candidații Căutarea candidaților care ocupă zone în diferite părți ale acestei diagrame este de obicei efectuată folosind diferite metode de detectare Gravitino g / - - : µeV keV GeV Mgut - * I ■ ■ I ■ I > ■ " > ■ і > ■ I > ■ b ■ b > i ■ - - - - - - / GeV) Orez (A se vedea insertul pentru versiunea color, p ) Regiuni ocupate de diverși candidați pentru rolul particulelor de materie întunecată [ ] Spațiul parametrilor este format din masa particulei Mx și secțiunea transversală a împrăștierii sale elastice (conversii pentru axion și axino) pe axa nucleelor contribuția particulelor corespunzătoare Într-un număr de cazuri, în special pentru particulele foarte grele și pentru particulele care interacționează foarte slab (wimpzilla și, respectiv, gravitino), o metodă realistă pentru detectarea particulelor relicve nu este încă cunoscută deloc Capitolul Materia întunecată Particule stabile în teoriile supersimetrice Supersimetria este simetria dintre bozoni și fermioni În modelele supersimetrice ( -H )-dimensionale cele mai simple (așa-numitele N = ), fiecare particulă are un superpartener - o particulă cu statistici diferite (și un spin care diferă cu / ), dar aceleași interacțiuni Cu alte cuvinte, superpartenerii au aceleași numere cuantice în ceea ce privește grupul gauge al teoriei ca și particulele în sine, iar constantele altor interacțiuni (de exemplu, interacțiunile Yukawa) sunt strâns cuplate În acest caz, superpartenerul unei particule vectoriale (de exemplu, un gluon) este o particulă cu spin / (gluino), iar superpartenerul unui fermion cu spin / (de exemplu, un quarc) este un scalar (squark) Mai precis, numărul de grade de libertate de spin pentru particulă și superpartener trebuie să se potrivească; astfel, un quarc (două grade de libertate de spin) corespunde la două particule scalare (un grad de libertate de spin pentru fiecare) Să explicăm afirmațiile făcute folosind exemplul unei generalizări supersimetrice a electrodinamicii cuantice, primul teoretician al modelului de câmp, unde s-a realizat ideea de supersimetrie [ ] QED în sine este teoria unui fermion (electron) Dirac masiv care interacționează cu un câmp gauge abelian (foton) QED Lagrangianul are forma £qed = + ieAr)f - tff Supersimetrizarea electrodinamicii duce la apariția în teoria a patru grade scalare de libertate (în funcție de numărul de grade de libertate fermionilor în electrodinamică: doi pentru un electron și două pentru un pozitron), descrise de două câmpuri scalare complexe GeV-?- , TeV, în funcție de tipul de particule Remarcăm că pentru modelele cu ruperea spontană a supersimetriei, considerațiile teoretice indică faptul că intervalul de masă al superpartenerului GeV- TeV este cel mai de preferat Căutarea de superparteneri este una dintre sarcinile importante ale experimentelor din domeniul fizicii energiilor înalte, inclusiv cele efectuate la colisionarul proton-proton LHC de la CERN cu o energie de proiectare de TeV în sistemul centrului de masă Generalizările supersimetrice ale modelului standard conțin în general interacțiuni care duc la procese care încalcă numerele barionice și/sau leptoni Astfel de procese nu au fost încă descoperite și există restricții severe asupra probabilității lor (mai ales puternice - pentru durata de viață a protonilor) Prin urmare, cele mai realiste sunt modelele supersimetrice cu așa-numita paritate R, care, printre altele, interzice apariția la energii joase a interacțiunilor care încalcă numerele barionice sau leptone R-paritatea este o simetrie discretă suplimentară care împarte toate particulele din model în două clase: par și impar (R-paritate pozitivă și negativă) Toate particulele cunoscute ale modelului standard (precum și bosonii Higgs suplimentari necesari pentru supersimetrizarea modelului standard) sunt considerate pare, iar superpartenerii lor sunt considerați impari Paritatea unei stări cu mai multe particule este egală cu produsul parităților tuturor particulelor, deci o stare cu un superpartener și orice număr de particule obișnuite are o paritate R negativă, în timp ce o stare cu doi superparteneri are un R pozitiv paritate Se presupune că toate interacțiunile păstrează paritatea R Dintre astfel de considerații, cele mai importante sunt reducerea divergențelor pătratice în calculul corecțiilor cuantice în modelele supersimetrice și drept consecință, slăbirea problemei ierarhiei scalelor de gabarit (ADr Mpi), precum și unificarea constantelor de cuplare a gabaritului la energii mari Capitolul Materia întunecată Ca rezultat, într-o coliziune de particule obișnuite, superpartenerii se nasc în perechi (desigur, o pereche nu trebuie să fie formată dintr-o particulă și propria antiparticulă) De asemenea, rezultă că există cel puțin o nouă particulă stabilă - aceasta este cea mai ușoară dintre particulele R-impare Ea este cea mai ușoară dintre superpartenerii de particule ai modelului standard (LSP - cel mai ușor superpartener) - și este o candidată pentru rolul materiei întunecate Deoarece particulele stabile încărcate electric cu o masă de GeV - TeV nu pot constitui materie întunecată (vezi problema ), neutralinos, sneutrinos și gravitinos sunt potențial candidați interesanți în modelele supersimetrice Să le considerăm în ordine Neutralino Un candidat foarte popular pentru rolul particulelor de materie întunecată sunt neutralinos, care aparțin clasei de particule grele care interacționează slab, WIMPob Există trei motive pentru această popularitate În primul rând, neutralinos sunt prezise într-o generalizare supersimetrică a modelului standard al fizicii particulelor În al doilea rând, masele de neutralinos și constantele lor de cuplare se află mai mult sau mai puțin automat în regiunea pe care am luat-o în considerare în secțiunea , adică densitatea de masă a neutralinos relic poate fi valoarea necesară pcdm ~ , pc În cele din urmă, neutralinos participă la interacțiuni slabe, iar secțiunile transversale pentru anihilarea lor și împrăștierea elastică de către particulele modelului standard, deși mici, sunt în regiunea accesibilă experimental (vezi Fig ) Neutralino este un nume general pentru fermionii neutri din punct de vedere electric, care sunt combinații liniare de superparteneri ai bosonului Z, fotonului și bosonilor Higgs neutri Există patru fermioni Majorana în extensia supersimetrică minimă a neutralino-ului Ideea este că extensiile supersimetrice ale Modelului Standard conțin în mod necesar cel puțin două dublete Higgs, deci există cel puțin doi superparteneri ai bosonilor Higgs, bosonii Higgs Încă doi fermioni neutri sunt fotino și superpartenerul Z-bosop, care sunt combinați prin termenul calibrino (daidgpo în literatura engleză) Neutralinos participă la interacțiunile cu gabaritul modelului standard împreună cu partenerii lor Prin urmare, dacă în Universul timpuriu au fost realizate temperaturi peste scara energetică a maselor superpartenere, Г > М$ apoi neutralinos, împreună cu alți superparteneri ai particulelor modelului standard, au fost în echilibru termic în plasma primordială Dacă cel mai ușor neutralino este și cel mai ușor dintre toți superpartenerii adică este un LSP, atunci astfel de neutralino formează cel puțin una dintre componentele materiei întunecate Contribuția neutralino (ne vom referi întotdeauna la neutru-LSP în această secțiune, dacă nu se specifică altfel) la modernul Considerăm aici doar extensia supersimetrică minimă a Modelului Standard, lăsând fără discuție astfel de candidați pentru rolul materiei întunecate precum singlinos, axinos etc Particule stabile în teoriile supersimetrice Densitatea de energie a Universului poate fi estimată aproximativ folosind formula ( ), unde ar trebui să setăm qx = , g*(tf) - , iar pentru secțiunea transversală de anihilare, folosind estimarea ( ) Ca urmare, vom avea t mm Q q L- ( A'/ V n" = * *' P( \ GeV GeV TV/dg) ( , ) ( , ) unde Q'vv este constanta gauge a interacțiunii slabe Pentru cea mai interesantă gamă de masă neutralino GeV și m -> Mz Prin urmare, un neutralino cu o masă My ~ GeV poate explica materia întunecată din Univers În acest caz, un mecanism de stingere realist asigură un schimb de superparteneri z-lepton pe canalul T, iar un amestec de bino și xngcino poate fi o particule de materie întunecată Pentru modele specifice, însă, ierarhia maselor din sectorul Higgs este destul de caracteristică: unul dintre bosonii Higgs are o masă de GeV și proprietăți apropiate de cele ale bosonului Higgs Model Standard, în timp ce restul, inclusiv A, au mult mase mai mari În plus, masele superpartenerilor fermionilor modelului standard sunt considerabil mai mari decât Mz - În astfel de modele, după cum se poate observa din ( ), densitatea de masă a neutralinosului foarte ușor ar fi prea mare Pentru cazul noilor bosoni Higgs grei, considerăm neutralinos cu mase Mz/ Mz (pretutindeni vorbim despre neutralinos care sunt LSP-uri) În acest caz, contribuția bosonului Z la constantele af și bf este suprimată de factorul Mx/ Mx', iar contribuția superpartenerilor mai grei (diagrama din dreapta în Fig ) este, de asemenea, în general, mică Ținând cont de suprimarea secțiunii transversale de anihilare de neutralino-la-fermion în comparație cu estimarea ( ), concluzionăm că densitatea de masă prezisă a neutralinos relicve cu Mx > Mz, de regulă, depășește valoarea cerută Pcdm - , pc , adică pentru astfel de mase avem problema supraproducției de neutralinos Neutralinii relativ grei, Mx > Mz, pot furniza în continuare densitatea de masă a materiei întunecate, dar acest lucru este posibil numai în anumite condiții ale parametrilor modelului, care implică de obicei relații speciale între masa neutralino și masele unor superparteneri O astfel de soluție la problema supraproducției de materie întunecată este destul de posibilă, dar se pune întrebarea cu privire la gradul de naturalețe al relațiilor corespunzătoare dintre parametrii modelului Chiar și în extensia supersimetrică minimă a modelului standard, MSSM (Minimal Supersymmetric Standard Model), există mulți parametri care sunt suplimentari la masele și constantele de cuplare ale particulelor din modelul standard Există restricții la majoritatea acestor parametri necunoscuți, care decurg din rezultatele experimentelor de coliziune, din studiile dezintegrarilor rare ale mezonilor K, B și a altor particule etc Cu toate acestea, există intervale permise de parametri în care neutralino acționează ca o particulă de materie întunecată - WIMP Cele mai multe dintre aceste regiuni sunt caracterizate prin secțiuni transversale relativ mari pentru împrăștierea elastică a neutralinos pe un nucleon, astfel încât neutralinos galactic pot fi detectați prin experimente existente sau planificate privind căutarea directă a materiei întunecate, despre care am discutat în Secțiunea , vezi Fig Acest lucru este ilustrat în Fig Ca exemplu de generalizare supersimetrică auto-consecventă și acceptabilă din punct de vedere fenomenologic a Modelului Standard, unde numeroase mase și constante de cuplare într-o teorie de energie joasă sunt determinate doar de câțiva parametri, luați în considerare modelele mSUGRA (supergravitație minimă) Aceste modele presupun că supersimetria este ruptă spontan într-un sector special "ascuns", iar această încălcare este transferată în sectorul de câmp al Modelului Standard datorită interacțiunilor gravitaționale În același timp, pe o anumită scară mare de energie a magnetismului, indiferent de aroma și încărcătura din grupul gauge al Modelului Standard, toți scalarii - superparteneri ai fermionilor Modelului Standard și dublete Higgs - dobândesc aceleași mase m ; iar toți superpartenerii bosonilor gauge - gauginos - dobândesc aceleași mase AD/ Capitolul Materia întunecată ' mzo (GeV) Orez (A se vedea insertul pentru o versiune color, p ) Predicții ale modelului MSSM pentru secțiunea transversală de împrăștiere elastică independentă de spin a unui neutralino pe un nucleon ( / Zonele colorate corespund valorilor parametrilor în concordanță cu experimentele cu accelerator) și conducând la Qv ≈ , Zona albastră exclusă de căutările directe ale materiei întunecate în experimentul subteran XENON În regiunile verzi, secțiunea transversală de anihilare neutralino este mare datorită anihilării rezonante prin bosonul Z sau unul dintre MSSM Higgs bosoni, cu L/d-m Mz/ / , vezi discuția de mai jos În regiunile galben și violet, există o degenerare aproximativă între neutralino și alt superpartener, iar suprimarea concentrației de neutralino din Univers se datorează anihilarea neutralino-ului cu acest superpartener În regiunea gri, sunt la lucru alte mecanisme de suprimare, asociate de asemenea cu parametrii de reglare fină Sunt prezentate, de asemenea, zonele de semnal posibil în experimentele DAMA, CoGENT și CRESST și nivelurile așteptate de sentimente durata experimentelor LUX și XENON T Constantele de cuplare triliniare de persistmetrie ale dubletelor Higgs (și există două dintre ele în generalizarea minimă supersimetrică - una Hg: furnizează masă quarcilor sus, iar cealaltă, HD - quarcilor down și leptonilor) cu alte câmpuri scalare Aceste constante au dimensiunea masei și se presupune că sunt proporționale cu constantele de cuplare Yukawa corespunzătoare cu un factor dimensional comun A Observăm că în cele mai simple modele, scara λ/ se presupune a fi egală cu scara teoriei Marii Unificări λ/gut ~ GeV Acest lucru se datorează acelei circumstanțe că constantele de cuplare ale modelului standard (ale căror valori se modifică odată cu scara de energie din cauza efectelor cuantice) se apropie reciproc pe măsură ce scara de energie crește În generalizări supersimetrice minime ale Modelului Standard, toate trei Particule stabile în teoriile supersimetrice nye constantele de cuplare sunt combinate pe scara L/gut? t-e- deveniți egali unul cu celălalt Acesta este un argument puternic în favoarea modelelor supersimetrice ale Marii Unificări care apar doar la scara A/gut- Pe lângă parametrii tridimensionali tn$, LD/g, - , există și un parametru adimensional tg ( , care fixează raportul mediilor de vid ale câmpurilor Higgs, tg/ = (Hu} / {Hp) } Masele Higgsino de pe scara M se presupune că sunt egale cu încă un parametru dimensional q, a cărui valoare se dovedește a fi o valoare fixă a masei bosonului Z Mz, dar semnul lui q rămâne altul ( discret) parametru liber mSUGRA după varianta cu mai puțini parametri liberi (deci, de exemplu, tg in nu mai este arbitrară, iar masa gravitino este atunci) Cu ajutorul corecțiilor cuantice, toți parametrii de masă și constantele de cuplare ale modelului mSUGRA se modifică pe măsură ce scara de energie Q scade de la M la Mz Valorile constantelor de cuplare și ale maselor date pe scara M în termeni de patru parametri (și semn) sunt condițiile inițiale pentru ecuațiile grupului de renormalizare Setul de condiții inițiale pe care l-am descris se numește universal, iar din punct de vedere fenomenologic, alegerea lui se datorează necesității de a suprima interacțiunile care conduc la energii scăzute la procese de spargere a aromelor în sectoarele de quarc și lepton Contabilitatea corecțiilor cuantice duce la rezultate importante La energii joase, constantele de cuplare și parametrii de masă încetează să mai aibă proprietatea de universalitate În special, masele particulelor cu numere cuantice diferite diferă semnificativ Masele bosonilor gauge - superparteneri ai bosonilor gauge - cu corecțiile cuantice principale luate în considerare, evoluează cu scala de energie proporțional cu constantele de cuplare gauge corespunzătoare În extensiile supersimetrice minime ale modelului standard, constanta gauge a interacțiunilor puternice crește odată cu descreșterea scării de energie, în timp ce constantele gauge ale sectorului electroslab, dimpotrivă, scad Astfel, având condiții inițiale universale pentru ecuațiile grupului de renormalizare pe scara M, pe scara electroslabă obținem gluino ca cel mai greu gaugino, iar bino, superpartenerul bosonului gauge al grupului ( ( )Y), va fi Pentru parametrii de masă ai sectorului scalar, situația este mai complicată, deoarece atât constantele de interacțiune gauge, cât și Yukawa contribuie deja la evoluția grupului de renormalizare în ordinea principală a teoriei perturbațiilor Pe măsură ce energia scade, corecțiile cuantice din cauza interacțiunilor gauge conduc la o creștere a parametrilor de masă, în timp ce corecțiile datorate interacțiunii Yukawa, dimpotrivă, scad n valoarea constantei de cuplare, cu atât efectul este mai mare Ca urmare, squarkurile din stânga sunt cel mai greu, iar unul dintre somni este cel mai ușor Superpartenerul t-leptonului drept Evoluția grupului de renormalizare a maselor superpartenerului este ilustrată în Fig În sectorul xnggs, corecțiile cuantice datorate interacțiunilor cu quarcii grei din a treia generație (t- și -quarks) duc în cele din urmă la ruperea spontană a simetriei electroslabe la o scară de ordinul a GeV (vezi Fig , unde expresia e care este masa În cazul general, parametrul q poate fi complex, ceea ce servește ca o sursă suplimentară de încălcare a CP în sectorul cronilor Capitolul Materia întunecată Orez Un exemplu de evoluție a grupului de renormalizare pentru parametrii de masă mSUGRA /PO] Ca date inițiale pe scara A/gut ~ IO GeV, am ales: AD/ = GeV, apoi = GeV, A = , tg/ = și p , m= GeV -' t (GeV) Nicio ruptură de simetrie electroslabă Orez (A se vedea insertul pentru versiunea color, p ) Regiuni inacceptabile din punct de vedere fenomenologic și regiuni din spațiu preferate din punct de vedere cosmologic (AD^to) pentru modele: mSUGRA [ ] cu ] cu Aq = -m\/ , tg/ = u /z > (dreapta) Sunt prezentate liniile constante de masă ale celui mai ușor boson Higgs (interval realist - GeV) În figura din stânga, regiunea albastră alungită corespunde materiei întunecate neutralino, regiunea de deasupra și regiunea maro de dedesubt sunt interzise din punct de vedere cosmologic (prea multe relicve neutralinos și LSP - o particulă încărcată electric, superpartenerul este, respectiv, t-an) ), sub regiunea LSP maro se află gravitino (a se vedea discuția din secțiunea ), zona din stânga liniei verzi continue este exclusă de datele Large Hadron Collider, liniile gri indică valorile tg / ; regiunea acceptabilă din punct de vedere fenomenologic în care neutralino poate fi materie întunecată este m/ ~ GeV, apoi ~ GeV În figura din dreapta, regiunea permisă cosmologic este marcată cu roșu, în negru este regiunea în care neutralino formează toată materia întunecată, în regiunea LSP verde este o particulă încărcată electric, superpartenerul cuarc-ului t; regiunea acceptabilă din punct de vedere fenomenologic în care neutralino poate fi materie întunecată este m^/ ~ GeV, apoi ~ GeV cele mai simple variații) rezultate din numeroasele căutări nereușite ale manifestărilor sale, există doar trei regiuni înguste în spațiul parametrilor pentru care relicva neutralino va furniza pe deplin toată cantitatea necesară de materie întunecată din Univers, vezi Fig , Acest lucru se datorează faptului că datele experimentale disponibile se dovedesc a fi incompatibile cu existența neutralinos stabili la lumină în cantitatea necesară pentru a explica materia întunecată Mai greu Capitolul Materia întunecată neutralinos ușoare acceptabile din punct de vedere al experimentului, deoarece majoritatea spațiului parametrilor sunt inacceptabile din punct de vedere al cosmologiei: după cum urmează din estimările de mai sus, neutralinos relicte grele ar aduce o contribuție prea mare la densitatea de energie din Univers regiuni acceptabile din punct de vedere cosmologic din spațiul parametrilor (LD/g, tio); prezentate în fig corespund situațiilor în care secțiunea transversală de anihilare a neutralinosului este crescută semnificativ într-un fel sau altul, ceea ce duce la o scădere a densității de masă a relicvelor neutralinos comparativ cu estimarea ( ) În general, o astfel de soluție la problema materiei întunecate din punctul de vedere al parametrilor de energie scăzută ai mSUGRA nu mai arată naturală Cu toate acestea, din punctul de vedere al valorilor inițiale ale parametrilor, această soluție nu pare încă pretențioasă Orez (Consultați insertul pentru versiunea color, p ) La fel ca la curse dar pentru modelul / ] cu un parametru suplimentar în sectorul Higgs comparativ cu CMSSM Regiunea umbrită în roz în colțul din stânga sus este interzisă din cauza existenței ruperii spontane a simetriei electroslabe În interiorul regiunii albastre, materia întunecată este explicată prin neutralino Deci, în modelul mSUGRA, toate domeniile de interes pentru cosmologie se referă la cazul neutralinos grele în acest caz, trebuie să fie implicat unul sau altul mecanism de intensificare a anihilării neutralino astfel încât acestea să nu aducă o contribuție excesivă la densitatea energetică a Universului Unul dintre domeniile în care acest lucru poate fi realizat (vezi Figura ) apare doar la modelele cu tg mare În această regiune a spațiului parametrilor, amplificarea anihilării neutralino are loc deoarece masa a cel puțin unuia dintre bosonii de Higgs neutri grei suplimentari (nx doi pentru sectorul xnggs cu două dublete - scalar H) și pseudoscalar A) este aproape aceeași cu masa perechii neutralino L /, y ~ w / y (și / sau LLv ~ t) Deoarece în limita Nerlatpvist energia neutralino aproape coincide cu nx Particule stabile în teoriile supersimetrice masa, neutralino se anihilează în mod rezonant în canalul S în bosoni Higgs slab virtuali, care apoi se descompun în particule ale modelului standard, NN -► A*,H* -> particule ale modelului standard, ca urmare a căror secțiune transversală de anhilare crește de câteva ori Este clar că acest tip de soluție la problema supraproducției neutralino necesită o selecție destul de specială a parametrilor Celelalte două regiuni corespund modelelor cu așa-numitele co-LSP-uri Acestea sunt modele în care masele LSP și cel mai ușor superpartncr al său, NLSP, sunt aproape degenerate În acest caz, co-LSP pentru o regiune (banda îngustă din Fig de-a lungul graniței regiunii interzise din punct de vedere cosmologic, în care LSP este un scalar încărcat) este cel mai ușor slipton, o stare mixtă dominată de superpartenerul z-leptonul drept, iar pentru cealaltă regiune (bandă îngustă în diagrama din fig de-a lungul regiunii interzise de cerința ruperii spontane a simetriei electroslabe) - cea mai ușoară stare de masă a sectorului squark - superpartenerul t- cuarc Deoarece LSP și co-LSP sunt aproape degenerate în masă, stingerea lor are loc aproape simultan, T^SP w t'Jo-lsp Prin urmare, toate canalele de anihilare se dovedesc a fi importante: LSP + LSP -> particule model standard, NLSP + LSP -* Particule model standard, NLSP + NLSP -> Particule model standard O creștere a numărului de canale de anihilare face posibilă reducerea concentrației reziduale de neutralino Acest lucru este facilitat de amplificarea rezonantă a fiecărei secțiuni din canalul t Un astfel de mecanism funcționează, dar numai într-o regiune îngustă a spațiului parametrilor, unde (tm)nlsp-rabsp î^lsp A m hilsp IO- eV are loc cu mult înainte de epoca nucleosintezei ceea ce înseamnă că prezența gravitinosului stabil la lumină nu contrazice cu siguranță restricțiile privind numărul de componente relativiste din plasmă în era nucleosintezei Să începem cu modele în care gravitinoul era în echilibru cu particulele de plasmă primordiale (alte posibilități vor fi discutate mai jos) Gravitino G va fi în echilibru atâta timp cât vitezele de reacție Xx + G ~ X + Xs ( , ) (unde Xi, i = , , sunt alte particule de plasmă) depășesc rata de expansiune a Universului Procesul ( ) are loc prin schimburi de canale s, t și u ale particulelor virtuale Y = Хі Х , (vezi Fig ) Fiecare diagramă include Orez Diagrame care contribuie la -> procese cu producerea (absorbția) gravitinosului în plasma primordială, Y, Xi, i - , , - alte particule, de exemplu particule din Modelul Standard și superpartenerii lor una dintre particulele Xi , i = , , trebuie să fie un superpartener) Capitolul Materia întunecată vârful interacțiunii particulelor Xi, X , proporțional, de exemplu, cu o constantă de cuplare gauge g și cu vârful interacțiunii acestor particule cu gravitino ( ) Ca urmare, la temperaturi ridicate, când T ms, M\, domină procesele cu interacțiune ( b) între gravitino și gaugino, iar pentru secțiunea transversală de împrăștiere ( ) avem estimarea M? D (secțiunile transversale ale proceselor cauzate de interacțiunea ( a) dintre gravitinos și sfermioni conțin un factor suplimentar de suprimare m s/T } Gravitinoul încetează să interacționeze cu plasma la o temperatură Tf, determinată de condiția de terminare a reacției ( ) , T • nx • H(Tf) = x Рі unde px este densitatea de echilibru a particulelor pe care gravitinoul se împrăștie, iar Vq este viteza gravitinoului Să presupunem că gravitinoul încetează să interacționeze cu particulele de plasmă, atunci când gravitinoul și particulele Хід, sunt relativiste, atunci procesele directe și inverse ( ) îngheață simultan Inlocuind nx ~ T , = si tinand cont ca exista o ordine q*(T/) reacții individuale cu diferite particule X, obținem pentru temperatura de întărire y/g^rfja "Ml" ( , ) unde am exprimat o așteptare de vid F în termeni de masă gravitino folosind expresia ( ) Din moment ce F " M , este clar că gravitino-ul se desprinde de fapt de plasma primară, fiind o particulă ultrarelativistă Astfel, evaluarea densității moderne a numărului de relicve gravitinos se realizează în mod similar cu evaluarea densității numărului de neutrini în Modelul Standard Expresia corespunzătoare pentru gravitino este / z / \ " / - DtT) "" ' " ( , ) unde expresia explicită ( ) a fost utilizată pentru entropia plasmei primare la T Problema Să se determine temperatura de separare din plasma primară a gradelor transversale de libertate ale gravitinoului Din ( ) rezultă că ponderea gravitinosului în densitatea totală de energie a Universului modern este egală cu r (tm) / • pZ/ r g m / / ff / Ă f \ / " buc ~ U' eV V J \g*(Tf)J' h?' ( , ) Se poate observa că gravitino-urile stabile cu mase ce depășesc m / ~ eV sunt interzise din punct de vedere cosmologic dacă în Universul timpuriu erau în echilibru cu particulele de plasmă primordiale Aceasta implică o constrângere (aproape) independentă de model pe scara ruperii supersimetriei într-o teorie în care gravitino este un LSP și era în echilibru în Universul timpuriu, IO TeV În situația în discuție, gravitinos vor oferi exact contribuția necesară la densitatea energetică a Universului modern dacă masa lor este m / - eV Această valoare este mai mică decât limita inferioară a masei particulelor de materie întunecată ( ) care rezultă din studiul structurilor, astfel încât relicve gravitinos care se aflau în echilibru în Universul timpuriu nu pot constitui componenta principală a materiei întunecate Pentru ca gravitinoul să fie un candidat pentru rolul particulelor de materie întunecată, este necesar ca temperatura maximă din Univers să fie sub Tf și ca gravitinos să fie produși într-un mod neechilibrat Să trecem la discuția despre mecanismele de neechilibru ale producției de gravitino Deci, să luăm în considerare situația când istoria Universului fierbinte a început cu o anumită temperatură Tmax (adică nu a existat niciodată o plasmă cu o temperatură mai mare decât Tmax în Univers) Să presupunem, de asemenea, că gravitinos nu au fost creați în timpul procesului de încălzire, astfel încât nu există gravitinos în plasmă la temperatura Tmax, în timp ce particulele modelului standard și superpartenerii lor sunt în echilibru termic De fapt, aceasta este o situație destul de realistă din punctul de vedere al posibilelor opțiuni pentru începutul erei Universului fierbinte, în special, teoria inflaționistă Încălzirea primară ar putea avea loc ca urmare a dezintegrarii unui condensat scalar care interacționează cu particule obișnuite, vezi detaliile din a doua parte a acestei cărți Temperatura de încălzire Tmax depinde foarte mult de model, dar în orice caz Tmax Xk + G ( , ) ( , ) Luarea în considerare a acestor două canale principale de naștere ne permite să scriem ecuația Boltzmann pentru densitatea numărului de gravitinos stabili П / în Universul timpuriu, ^+ Rn / = £rX , ,- ( , ) ij unde este lățimea de dezintegrare ( ), Yi este factorul gamma al particulelor X^ în cazul relativist care duce la o creștere a duratei de viață a acestora, nx este densitatea numărului de particule X, (crv)ij este rata de producție gravitino în procesul -> ( ) (produsul secțiunii transversale de producție și viteza relativă a particulelor care se ciocnesc, mediat cu funcțiile de distribuție de echilibru) Am neglijat scăderea densității gravitinos ca urmare a proceselor inverse -" Xi și Xk+G Xi+Xj Aceste din urmă procese sunt nesemnificative atâta timp cât densitatea gravitinoului este departe de echilibru Ecuația ( ) poate fi scrisă pentru raportul gravitino-entropie D / = n / I ca logica din secțiunea ): funcțiile de temperatură (urmăm MxY- și că densitatea de masă modernă este mai mare pentru gravitinourile ușoare Ultima proprietate rezultă din faptul că gravitinosurile ușoare corespund unei scări mici de rupere a supersimetriei , vezi ( ) și, prin urmare, astfel de gravitinos interacționează mai puternic cu alți superparteneri Din ( ) găsim contribuția gravitinos la modernul Oh ~ s° / Rs g J m / Mpi Înlocuind M^ keV Să luăm în considerare doar acest caz După degradarea NLSP-urilor, numărul de gravitinos din volumul comoving va fi același cu numărul de NLSP-uri după ce acestea din urmă au fost stinse Asta da t / Po,s / = mr - Po nlsp, -Mnlsp Capitolul Materia întunecată unde Po,nlsp ar fi contribuția NLSP la densitatea actuală de energie în cazul NLSP-urilor stabile Am evaluat-o pe aceasta din urmă în Secțiunea , unde am văzut, în special, că pentru mase suficient de mari (și destul de realiste) NLSP, L/nlsp > Mz, densitatea lor modernă de masă se poate dovedi a fi de la unu până la trei ordine de mărime mai mare decât densitatea critică, Po,nlsp ~ (Yu - ) rs- Prin urmare, mecanismul descris poate duce la valoarea cerută P / = - Ro s/g/Rs - , pentru gravitinos destul de grei, m / ~ ( , - ) GeV • ■ Problema cu acest scenariu este că că durata de viață NLSP calculată conform ( ) se dovedește a fi mare, TNLSP - ^NLSP ~ b • C • \ ПІЗ/ \ GeV/ GeV Mnlsp Pentru tnlsp > s, dezintegrarea NLSP însoțită de producerea de particule de model standard de energie înaltă (de exemplu, fotoni) apar la sau după epoca formării elementelor chimice ușoare, ceea ce poate duce la o contradicție cu rezultatele teoriei a nucleosintezei primordiale (vezi sfârşitul capitolului ) Această dificultate nu apare dacă gravitinos sunt încă relativ uşoare (m/ GeV) Observăm că în scenariul descris, gravitinos formați în dezintegrarea NLSP sunt inițial relativisti Ele practic nu interacționează cu particulele de materie obișnuită și se "răcesc" doar datorită expansiunii Universului Aceasta înseamnă că gravitinos acționează eficient ca materie întunecată caldă Ele au funcții de distribuție a impulsului netermic, care, în general, afectează creșterea structurilor la scară mică în astfel de modele datorită dispersiei mari a vitezelor particulelor de materie întunecată > Problema Aflați funcțiile de distribuție a impulsului pentru gravitinos care rezultă din dezintegrarea a două particule NLSP după stingerea concentrației NLSP > Problema Fie ca gravitino să formeze materie întunecată și să aibă o masă de MeV, iar NLSP să aibă o masă de GeV și o durată de viață de s Estimați dimensiunea spațială a regiunilor în care neomogenitățile densității sunt suprimate în comparație cu cazul materiei întunecate reci (vezi Secțiunea ) Să ne întoarcem acum la generarea gravitinos în împrăștiere, pentru care este responsabil al doilea termen din partea dreaptă a lui ( ), care crește liniar cu Tmax ca Tmax M\ Este semnificativ pentru Tmax > Mx,ms În acest caz, la T ~ Tmax Particule stabile în teoriile supersimetrice toate particulele, cu excepția gravitinoului, sunt termicizate, iar densitatea numărului de particule de fiecare tip este estimată ca n (T) Parametrizăm suma din partea dreaptă a ( ) după cum urmează: -sp, = {(Tvjtotnț, ij și utilizați estimarea ( ) Principala contribuție la (crv)tot vine din împrăștierea particulelor colorate, în timp ce const numeric este de in ( , ) Raportul gravitino-entropie format ca urmare a proceselor de împrăștiere este estimat ca al doilea termen în ( ), luat la T = Tmax Asta da ^ / Dpax " / = Rs P io el) * SDpat) • (crv)tot ■ Pu (Tmax) TmaxH(Tmax) Numeric ( keV \ ^z/ ~ - \(tm) / J \ / Mx Y / \ TeV/ ' V TeV/ ' \x/g,(Tmax)J ' W ( , ) De aici, este evidentă limita superioară a temperaturii maxime a plasmei primare, care crește liniar odată cu creșterea masei gravitinoului Estimarea ( ) poate fi rafinată prin integrarea numerică a ecuației Boltzmann ( ) Rezultatul corespunzător [ ] pentru modelul supersimetric cu NLSP bino și ierarhia de masă A/nlsp - GeV M\ = TeV este prezentat în Fig Regiunea parametrilor (Tmax,m/ ) deasupra liniei continue este interzisă din punct de vedere cosmologic din cauza supraproducției de gravitinos stabile în Universul timpuriu Această limitare cosmologică este foarte semnificativă, deoarece în modelele simple de încălzire a Universului, temperatura de încălzire depășește T ~ GeV Orez Restricții asupra parametrilor (Tmax; m / ) ca urmare a contribuției gravitinosului relic la densitatea actuală de energie din Univers Zona de deasupra liniei continue este interzisă din cauza supraproducției de relicve gravitinos Linia continuă corespunde estimării ^ / /r - Remarcăm că pentru ierarhia indicată în spectrul de masă al superpartenerilor, în modelele cu (Tmax, m / ), puțin sub linia prezentată în Fig , relicvele gravitinos stabile vor furniza pe deplin materia întunecată a Universului Pentru regiunile semnificativ sub linia continuă, densitatea relicvelor gravitinos va fi Capitolul Materia întunecată insuficient pentru a explica toată materia întunecată După cum vedem din ( ) și din graficul de mai sus, pentru a furniza cantitatea necesară de materie întunecată cu gravitinos relicte, este necesară reglarea fină a parametrilor de natură diferită: valoarea m / este determinată de detaliile modelului, în timp ce valoarea Tmax este determinată de evoluţia Universului Ca exemplu de generalizare supersimetrică auto-consecventă și acceptabilă din punct de vedere fenomenologic a modelului standard, în care numeroasele mase și constantele de cuplare din teoria energiei joase sunt determinate doar de câțiva parametri, iar scara ruperii supersimetriei este suficient de mică încât gravitino se dovedește în mod natural a fi un LSP, luați în considerare un model cu un mecanism de măsurare pentru transferul rupturii de supersimetrie în sectorul de câmpuri al modelului standard Acest model presupune că supersimetria este întreruptă spontan într-un anumit sector de câmp special ca rezultat al dinamicii netriviale Superpartenerii particulelor modelului standard dobândesc mase de rupere supersimetriei ca urmare a interacțiunilor uzuale ale modelului standard Legătura dintre sectorul "ascuns", în care are loc ruperea spontană a supersimetriei, și sectorul de câmp al Modelului Standard este asigurată de câmpuri grele ipotetice, numite mesageri Aceste câmpuri sunt încărcate conform grupului de gabarit al modelului standard, iar interacțiunea cu sectorul "ascuns" duce la împărțirea maselor în sectorul scalar al mediatorilor q, unde M este masa mediatorilor fermionilor (și scara maselor mediatoarelor), iar parametrul L este proporțional cu valoarea așteptată a vidului F, a cărei apariție a dus la ruperea spontană a supersimetriei în teoria completă De obicei domeniile mediatorilor sunt alese astfel astfel încât să formeze multiplete complete în raport cu grupul Grand Unified Theory (de ex S/ ( )) În acest caz, unirea constantelor de cuplare gauge ale Modelului Standard pe scara A/gut nu este stricata În plus, interacțiunile gauge ale mediatorilor trebuie aranjate astfel încât să se evite anomaliile cuantice Mediatorii interacționează direct cu câmpurile din sectorul de calibrare al modelului standard Corecțiile cuantice dintr-o singură buclă datorate mediatorilor virtuali duc la apariția unor mase gaugino diferite de zero pe scara A/, L/A(M) ~ ^A, ( , ) G unde a este constanta de cuplare de calibrare corespunzătoare Câmpurile din sectorul scalar al extensiei supersimetrice a modelului standard primesc contribuții diferite de zero la masele pătrate la nivelul teoriei perturbației cu două bucle, / (y \ m|(Af) ~ ( - ) A ( , ) \ tg/ Coeficienții de proporționalitate din ( ) și ( ), în general, sunt diferiți pentru diferite domenii Particule stabile în teoriile supersimetrice Deci, în modelele cu mecanism de transmisie gauge, încălcările de supersimetrie ale maselor superpartenerilor particulelor din modelul standard depind de numerele lor cuantice, iar masele scalarilor și fermionilor se dovedesc a fi de același ordin, mx ~ mf ~ £d Faptul că interacțiunile de calibrare sunt independente de arome asigură că pe scara M nu există parametri suplimentari (comparativ cu cei deja disponibili în Modelul Standard) care să încalce aroma Parametrii de acest fel includ, de exemplu, elemente în afara diagonalei din baza gabaritului matricei de mase pătrate de squarks și sleeptons, m^ Interacțiunile gravitaționale în cazul general pot duce la apariția unor astfel de contribuții Estimarea valorii acestor contributii ca constatăm că restricțiile fenomenologice asupra valorilor elementelor off-diagonale (următoarele, de exemplu, din căutarea dezintegrarilor rare ale leptonilor și mezonilor), -Am/ab GeV Înlocuind această estimare în ( ), ( ), obținem x/F > λ > TeV, m / > eV În aceste modele, gravitinos sunt LSP-uri În ceea ce privește spectrul de superparteneri ai particulelor obișnuite ale modelului standard, în funcție de parametrii modelului NLSP, va exista fie un superpartener neutralino, fie unul drept t-lepton Cel din urmă caz este mai frecvent Remarcăm că mediatorii și câmpurile sectoriale ascunse acționează ca o sursă suplimentară de gravitinos în modelele cu un mecanism de măsurare pentru transferul ruperii supersimetriei Contribuția lor poate modifica ușor estimările prezentat în Fig Am luat în considerare modele cu gravitinos ușori, m / G t> ug L U NS V PI Mri (Țns') adică m / > TeV Capitolul Mai mult decât atât, consistența unor astfel de modele cu cosmologia necesită fie un LSP foarte ușor (dacă este stabil) Mlsp ~ MeV, fie un gravitino și mai greu Pentru modelele în care gravitinoul greu nu a adus principala contribuție la densitatea de energie a Universului timpuriu (de exemplu, nu a fost niciodată în echilibru termic), aceste restricții nu se aplică Cu toate acestea, dezintegrarile tardive gravitino pot afecta predicțiile nucleosintezei primordiale Prin urmare, pentru o anumită masă gravitino, ne putem aștepta la o limită superioară a concentrației de neechilibru a unor astfel de gravitinos și, prin urmare, a temperaturii de încălzire a Universului Axioni și alți plămâni particule cu viață lungă Multe extensii ale modelului standard au noi particule scalare sau pseudoscalare Într-o serie de modele, unele dintre ele se dovedesc a fi atât de ușoare și care interacționează slab, încât durata lor de viață depășește semnificativ vârsta actuală a Universului, ceea ce înseamnă că pot fi considerate candidați pentru rolul particulelor de materie întunecată Dintre astfel de modele, potențial interesante din punct de vedere al cosmologiei, se pot enumera modele cu axioni de lumină (vezi mai jos), dilatoni, familon, sgoldstino etc Să luăm în considerare proprietățile generale ale unor astfel de modele Deoarece, prin presupunere, noile particule interacționează foarte slab cu particulele modelului standard, ele trebuie să fie neutre în raport cu interacțiunile cu gabaritul modelului standard, iar posibilele constante de interacțiune Yukawa trebuie să fie foarte mici Pentru particulele scalare S și particulele pseudoscalare P, aceste cerințe fac posibilă scrierea Lagrangianilor invarianți de gabarit de forma C-SFP = ■ SF^F^, C PFF = ■ PF^Fx^", ( , ) unde este intensitatea câmpului măsurat fie al grupului St ( )c, fie al grupului SU( )W, fie al grupului t/(l)y Aici, parametrul A are dimensiunea masei și, în sensul său, este scara de energie a noii fizici, cu care este asociată apariția unor noi particule de lumină S și/sau P Acest parametru trebuie să fie suficient de mare, atunci interacțiunile lui S și P cu bosonii gauge vor fi într-adevăr slabe În legătură cu aceasta, în ( ) apar operatori invarianți de gabarit de cea mai mică dimensiune; în principiu, expresiile ( ) ar putea fi completate, de exemplu, cu termeni de tip A S(FMP) , dar efectele lor ar fi și mai puternic suprimate la energii mult mai mici decât A Se determină constantele adimensionale Csff-, Cpff prin detaliile teoriei energiei înalte: pentru estimările noastre, ele pot fi considerate numere de ordinul unității În baza obișnuită a câmpurilor Modelului Standard, interacțiunile gauge-invariante ( ) sunt interacțiunile scalarilor și pseudoscalarii cu o pereche de fotoni , gluoni, perechi Z -, ZZ- și I/+IV" Interacțiunile cu fermionii din Modelul Standard pot fi, de asemenea, construite Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă Se poate face folosind combinații de câmpuri invariante cu gabarit Deoarece S și P sunt singlete în raport cu S( ( )c x SU( )W x I ( )r), nu există combinații de tipul 'f'ph și P'ph'f'f invariant (de aici și de acum înainte, w desemnează câmpurile de fermioni ale modelului standard ) Operatorii gauge-invarianți de cea mai mică dimensiune au forma HmPf, unde H este câmpul Engler-Braut-Higgs, prin urmare, în ordinea principală în Λ, interacțiunile a formei CSHff = £pp// = • RNf^A Presupunând, pentru certitudine, că constantele YsHff și Yspff sunt comparabile în ordinea mărimii cu constantele obișnuite de fermion Yukawa din modelul standard, ținând cont de media în vid diferită de zero câmpul Engler-Braut-Higgs pentru scalari și pseudoscalari, ne putem aștepta la energie scăzută lagrangie de interacțiune cu următoarea structură: £Sff = sw, £Pff = ( , ) unde constantele adimensionale Csff și Cpff se vor presupune de asemenea a fi mărimi conform rând de unitate Interacțiunile ( ) și ( ) fac posibilă estimarea lățimilor de dezintegrare ale particulelor P și S în particule ale Modelului Standard (desigur, vorbim despre dezintegrari permise cinematic), ( , ) Gr(£)-^ D mF(S) y-, ^*' ffA ' unde A desemnează bosoni vectoriali (am omis posibili factori de prag) Din cerința ca durata de viață a particulelor să depășească vârsta universului, TS(P) = G (R) >i - , obținem, la o scară fixă A, o limită superioară a masei particulelor care poate revendica rolul particulelor de materie întunecată, mP(S) Sarcina Utilizarea prezentată în fig date pentru a rafina constrângerea ( ), considerând dezintegrarea în doi fotoni ca canal dominant Să luăm acum în considerare problema generației de scalari sau pseudoscalari relicve în Universul timpuriu Există mai multe mecanisme care duc la apariția acestor particule în universul în expansiune Două dintre ele pot fi considerate destul de universale pentru această clasă de modele: generarea de particule ca urmare a dezintegrarii direcțiilor plate (condens) și producția termică de particule în plasma primară (alte mecanisme de generare vor fi luate în considerare mai jos folosind model cu axioni ca exemplu) Să discutăm aceste mecanisme, folosind notația S pentru noua particulă pentru definiție Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă Fie ca un câmp scalar φ să formeze un condensat în Universul timpuriu Reamintim (vezi Secțiunea ) că ne referim la un condensat ca un câmp uniform care oscilează la timpi suficient de târziu, când tf > H Cu alte cuvinte, condensatul este o stare coerentă a particulelor (c) în repaus Lăsați ambele particule φ și particulele S să interacționeze atât de slab cu alte particule încât să nu ajungă într-o stare de echilibru termic cu plasma primară Vom presupune că particulele (c) interacționează cu scalarii S prin intermediul Lagrangianului φ / , unde μ este constanta de cuplare a dimensiunii masei Apoi lățimea dezintegrarii φ -> SS este estimată ca R ІbtGTPy ( , ) Dacă lățimile de dezintegrare în alte canale nu depășesc ( , ) în ordinea mărimii, atunci dezintegrarea condensatului (c) va avea loc la o temperatură Tf, h astfel încât ° * r^ss ~ H(Tf = MP Fie ca densitatea de energie a condensatului f în acest moment să fie pf și, în consecință, densitatea numărului de particule f în descompunere este Pf ~ pf/tpf, vezi Secțiunea Imediat după epoca de dezintegrare a particulelor f, densitatea numerică a particulelor S este estimată ca erf/gpf unde e este fracția de particule φ care se descompun în particule S După ce particulele S devin non-relativiste, densitatea lor de masă va fi msT unde, pentru simplitate, nu scriem factorul în funcție de q* Aceasta oferă contribuția particulelor S la densitatea de energie curentă, ps ~ tp to Rs Rs erf ~ ( A ( , ) Este clar că prin alegerea parametrilor este posibil ca această valoare să ia valoarea necesară ~ , Rețineți că ultimul factor din ( ) trebuie să fie mic pentru aceasta Să luăm acum în considerare producția de scalari sau pseudoscalari lumini ca rezultat al împrăștierii particulelor modelului standard în plasma primordială Întrucât interacțiunile ( ) și ( ) sunt de trei particule, iar constantele de cuplare corespunzătoare sunt foarte mici, atunci procesele principale din plasmă la o temperatură T L care conduc la producerea și absorbția de S vor fi procesele de "-> împrăștiere S + X ^X + X ( , ) După cum discutăm în a doua parte a cărții, dezintegrarea condensului poate fi accelerată de efectele colective asociate cu amplificarea Bose Nu luăm în considerare această posibilitate aici pentru simplitate Pentru certitudine, presupunem că densitatea de energie a condensatului (c) este mică în comparație cu densitatea de energie a componentei fierbinți a mediului Capitolul Materia întunecată Aceste procese sunt similare cu procesele ( ) pe care le-am considerat pentru gravitino Diagramele legate de procese ( ) coincid schematic cu diagramele din fig (cu schimbarea evidentă a lui G în S) Din ( ) și ( ) obținem următoarea estimare pentru secțiunea transversală a proceselor de împrăștiere dominantă ( ), ceea ce este adevărat în cazul care ne interesează, ms Problema Neglijând limitarea de la nucleosinteză, estimați ponderea particulelor (P) în densitatea totală de energie a Universului modern pentru modele în care particulele (P) se desprind de plasmă fiind deja nerelativiste, ceea ce înseamnă pot revendica rolul materiei întunecate reci Dacă temperatura maximă din Universul timpuriu nu a depășit Ts, atunci densitatea particulelor S relicve ns(To) este suprimată în comparație cu cazul de echilibru În acest caz, masa ms poate atinge valori de keV și mai mari Analiza acestei posibilități se realizează în același mod ca și pentru gravitino și nu o prezentăm aici Observăm doar dependența de model a contribuției particulelor la densitatea de energie curentă Qs os ms/A , care este determinată de forma interacțiunilor ( ) și ( ) Ne întoarcem acum la o discuție despre o clasă deosebit de interesantă de modele în care apar particule ușoare, cu viață lungă, care interacționează slab Vorbim de modele cu simetrie Peccei-Quinn și axioane Această simetrie oferă o soluție la problema conservării CP în interacțiuni puternice, iar axionul este o consecință directă a existenței unei astfel de simetrii Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă Esența problemei este următoarea [ , , ] La Lagrangianul Modelului Standard (vezi Anexa B), se pot adăuga următoarele contribuții: D£o \u d ^ ( - ) unde = Ps/( tt) este constanta de interacțiune puternică, Gapt/ este tensorul intensității câmpului gluonului, a = ^p,l'XpG^ este tensorul dual și vo este un parametru arbitrar adimensional, comod de prezentare ulterioară) Interacțiunea ( ) este invariantă în raport cu grupul de gabarit al modelului standard, dar încalcă simetriile P și CP Observăm că contribuția ( ) poate fi scrisă ca o divergență de la un vector (pentru simplitate, considerăm Lagrangianul ( ) în spațiul Minkowski) compus din câmpuri de gluoni G" A* ' D£o = ■ • Unde K" = ■ (g^G* + , iar Gp este un potențial vectorial gluon Aceasta înseamnă că Lagrangianul ( ) nu contribuie la ecuațiile de mișcare, iar contribuția la acțiunea Modelului Standard poate fi redusă la o integrală de suprafață Pentru orice configurații perturbative ale câmpurilor gauge (perturbații mici în raport cu Gp = ), această contribuție este zero, dar nu este cazul configurațiilor de tip instanton Aceasta înseamnă că simetria CP este ruptă la nivel neperturbativ în cromodinamica cuantică (QCD) În plus, luarea în considerare a efectelor cuantice datorate quarcilor duce la apariția unei contribuții anormale de forma ( ) proporțională cu faza determinantului matricei de masă a quarcurilor Mq Această matrice intră în Lagrangian după cum urmează: Lm = Z'MdTsz H" hc Matricea de masă poate fi făcută reală (adică fizică) folosind rotația chirală a câmpurilor de cuarci qL de exemplu! Яѣ, qR e~l$qR-, ( - ) dar o asemenea rotaţie duce la apariţia unui nou termen în lagrangian D£m = ■ ArgfdetM,) ■ G^G^ " ( , ) Nu există niciun motiv să ne așteptăm ca Arg(detMg) = Există și mai puține motive să ne așteptăm ca contribuția "arborele" ( ) și contribuția anormală ( ) să se anuleze reciproc Într-adevăr, prima contribuție există, în general, chiar și în absența quarcilor, în timp ce a doua este asociată cu sectorul Yukawa al teoriei, deoarece masele quarcilor din Modelul Standard sunt proporționale cu constantele de cuplare Yukawa ale câmpurilor de quarci cu câmpul Engler-Braut-Higgs Aceasta se referă la anomalia în curentul axial SU( )d, os " Capitolul Materia întunecată Deci, ar trebui adăugate contribuții suplimentare la Lagrangianul modelului standard: D£ = D£o + D£t = (₽ + Arg(det W,))G" G"" " = ■ • G" G'"' ( , ) O G O/i Aceste contribuții rup simetria CF, iar în cazul general, valoarea parametrului Ѳ poate fi de ordinul unității, ~ Contribuția ( , ) duce la consecințe fenomenologice netriviale Una dintre cele mai importante este generarea unui moment dipolar electric diferit de zero (EDM) al neutronului dn, care este estimat ca [ , ] dn ~ Ѳ • IO- • e • vezi ( ) Experimental, EDM cu neutroni nu a fost încă descoperit, iar limitarea acestuia are forma dn e / H iar al doilea termen ar fi invariant dacă faza s-ar schimba în sens invers, H -> e~ r( H Modelul Standard poate fi generalizat astfel încât la nivel clasic ( )p e' Ue, uR -> e ' nd - ar putea fi folosită pentru a transforma Ѳ la zero Datele experimentale demonstrează lipsa de masă a quarcilor de lumină, astfel încât această soluție la problema interacțiunilor puternice CP pare să contrazică experimentul Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă câmpul a(z), numit axion Ca de obicei, proprietățile sale sunt determinate de faptul că sub transformări de simetrie (în acest caz U( )pq) câmpul axionului este transformat ca a(m) -* • a(x) + • fpQ, ( , ) unde , este parametrul de transformare care apare în ( ), iar }pq este parametrul dimensiunii masei care caracterizează scara ruperii simetriei U( )pq Din simetria quarcului lagrangian cu energie joasă în raport cu transformările ( ), ( ) rezultă că câmpul axion și masele quarcului intră în lagrangian în combinație £m = qRTriq exp а \maJ Solicitând ca durata de viață a unui axion să depășească vârsta actuală a Universului, obținem o limită superioară a masei unui axion care este interesantă din punct de vedere al cosmologiei, mpa ІО- eV) ar fi produse efectiv în stele, ceea ce ar duce la o modificare a evoluției acestora din urmă față de cea standard Astfel de modele sunt închise de la observațiile astronomice Astfel, este logic să luăm în considerare numai axioanele cu un Aqcd, mu(T) ~ mQ pentru T Aqcd, masa axionului depinde de temperatură după cum urmează [ ]: ma(T) g , • t"( ) • T > Aqcd- ( ) Remarcăm că axionii cu mase mai mici, m - eV, pot forma și materie întunecată Capitolul Materia întunecată Masa (scara logaritmică, eV) Orez Restricții experimentale asupra spațiului parametrilor modelelor cu axioni care constituie materie întunecată [ ] Linia dreaptă înclinată "axion KSVZ" corespunde predicțiilor modelului KSVZ iar zona umbrită de-a lungul ei este răspândirea predicțiilor majorității modelelor cu axioni De aici și din ( ) obținem o estimare pentru temperatura Universului, la care încep oscilațiile unui câmp axion omogen: Tosc ~ MeV ■ TPa \ IO " eV Aqcd \° MeV) ( ) Observăm că pentru un axion nu prea ușor, ma > IO- eV, este valabilă aproximarea ( ) folosită de noi, întrucât pentru astfel de axioni Tosc > Aqcd- Înlocuind temperatura de oscilație ( ) în ( ), se obține Qa ~ , • O -IO " acea eV hî' ( ) Se poate observa că estimarea ( ) este destul de satisfăcătoare, iar dependența de masa axionului este apropiată de proporționalitatea inversă Acest lucru, desigur, este legat de dependența puternică ( ) a masei axionului de temperatură Interesant Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă că mecanismul string de producere a axionilor conduce la aceeași dependență parametrică Qa(ma) ca în formula ( ) Predicții mai specifice pentru masa axionului care formează materia întunecată pot fi obținute din formula ( ) dacă se cunoaște valoarea medie a fazei inițiale Ѳi În modelele cosmologice cu o epocă inflaționistă premergătoare etapei fierbinți, faza inițială este fixată fie după, fie înainte de sfârșitul inflației Primul caz se realizează dacă simetria U( )pq este ruptă după umflare, în așa-numita etapă de încălzire sau deja în stadiul fierbinte În acest caz, faza Ѳi este omogenă numai în regiunea unei dimensiuni liniare caracteristice de ordinul lungimii de corelație a câmpului condensat (a se vedea detaliile în Secțiunea ), care este evident mai mică decât orizontul Cu toate acestea, magnitudinea fazei este aleatorie și diferită în diferite regiuni În stadiul dominat de radiații, dimensiunile fizice cresc mai încet decât orizontul și, prin urmare, în momentul tranziției de fază QCD, există un număr mare de regiuni în interiorul orizontului cu diferite faze inițiale і O medie naivă asupra lor dă g ~ - totuși, luarea în considerare a termenilor care urmează pătraticii în potențialul axion conduce la o estimare numerică mai mare a fazei efective, care determină densitatea de energie, ( ?) ≈ [ ] Înlocuind această valoare în ( ), obținem o predicție pentru masa axionilor care ar forma toată materia întunecată: ma ~ -KG eV ( ) În astfel de modele, axionii de masă mai mică sunt interzise din cosmologie, iar axionii de masă mai mare alcătuiesc doar o parte din materia întunecată Al doilea caz se realizează dacă simetria e/( )p este deja ruptă în stadiul inflaționist și nu este restabilită în nicio etapă ulterioară a dezvoltării Universului După cum sa explicat în Secțiunea și mai detaliat în Partea a acestei cărți, inflația face ca regiunea cauzală primară să se umfle cel puțin la dimensiunea orizontului modern Prin urmare, în întregul Univers vizibil, faza inițială Ѳi este aceeași, dar valoarea ei nu poate fi prezisă În consecință, este, de asemenea, imposibil să se prezică fără ambiguitate masa axionului (sau valoarea parametrului /a) Dacă faza Ѳі în regiunea vizibilă a Universului s-a dovedit a fi o valoare mică, atunci axioanele mai ușoare ( ) nu sunt interzise de cosmologie și pot constitui materie întunecată În al doilea caz, faza inițială Ѳi nu este de fapt uniformă în spațiu Acest lucru se datorează unei caracteristici a etapei inflaționiste: la acesta, fluctuațiile cuantice ale tuturor câmpurilor scalare, care pot fi considerate libere și fără masă, experimentează o creștere Ca urmare, se generează neomogenități de câmpuri scalare pe toate scările spațiale care depășesc dimensiunea orizontului epocii inflaționiste H~^ Amplitudinile pătratice medii ale acestor fluctuații pentru câmpurile normalizate canonic sunt egale cu -£Hina/( mr); detaliile acestui proces sunt discutate în detaliu în partea a doua a cărții Așa cum se aplică la axion Capitolul Materia întunecată aceasta înseamnă că configurația inițială a câmpului axion are forma unde Ѳ(tm) este omogen în spațiu și Ѳi(x) este un câmp aleatoriu care există la toate scările spațiale interesante din punct de vedere cosmologic și este caracterizat de pătratul mediu al amplitudinii Fluctuațiile de fază duc la fluctuații ale densității energetice a materiei întunecate axion Ele nu sunt corelate în niciun fel cu fluctuațiile altor câmpuri și ale materiei obișnuite Astfel de neomogenități necorelate se numesc moduri de curbură constantă Conform datelor observaționale, contribuția lor nu poate depăși câteva procente din contribuția dominantă a modului adiabatic; pentru mai multe detalii, a se vedea partea a doua a acestei cărți Ambele cazuri considerate* sunt ilustrate în fig pentru spațiul parametrilor (ma ,-, jnfl) Limita condiționată dintre cazuri se desfășoară de-a lungul liniei Pentru a încheia această secțiune, să verificăm în mod explicit că pentru un câmp scalar oscilant omogen cu o masă dependentă de temperatură, cantitatea Pa(t) ma(tj scade cu Vom continua să folosim notația Ѳ pentru acest câmp Să scriem ecuația câmpului din Universul în expansiune ^ + H(Γ)^ + m'(Γ)e = ( ) Înmulțind această ecuație cu dS/dt primim df d \ ptt (dd I I >H ■ I dt \dt J' \dt ^ ^ = dt ( ) Pentru ma(T) H(T), ecuația ( ) poate fi rezolvată aproximativ folosind egalitatea mediilor pe perioada de oscilație, ( ) Ca rezultat, obținem ecuația Axioni și alte particule ușoare cu viață lungă Orez Constrângeri cosmologice asupra spațiului parametrilor modelelor inflaționiste cu materie întunecată axionică [ ] Axionul poate alcătui toată materia întunecată din regiunile neumbrite corespunzătoare celor două cazuri luate în considerare (primul caz este o bandă îngustă între regiunile fla Qcdm din partea dreaptă a figurii, al doilea caz este cel regiune neumbrită pe partea stângă) Pe lângă limitările datorate absenței unei contribuții notabile a modurilor de curbură constantă, o constrângere asupra parametrilor modelului axion din astrofizică (posibila participare a axionilor la răcirea piticelor albe), o constrângere asupra valorii parametrului Hubble la stadiul inflaționist, sunt prezentate și lipsa unui semnal de la undele gravitaționale relicve (moduri tensoare), iar limitări experimentale - curent fADMX I) și așteptate (ADMX II, proiect CARRACK^ Din aceasta rezultă că Valoarea din partea stângă coincide cu pa, deoarece pa = const ■ = const • m (t){ } (pentru axion constanta de aici este egală cu fpQ, iar pentru câmpul normalizat canonic este egală cu unu) Capitolul Materia întunecată * Alți candidați În plus față de candidații pentru particulele de materie întunecată discutați în acest capitol, discutăm neutrini sterili (Secțiunea ) și bile Q (Secțiunea ) în această carte Toți acești candidați, desigur, departe de a epuiza posibilitățile oferite în literatura de specialitate pentru rezolvarea problemei materiei întunecate Particule de relicve foarte grele Candidații mai degrabă exotici pentru rolul particulelor de materie întunecată sunt particule supergrele stabile (le vom numi particule X) Mx " TeV Amintiți-vă că particulele supergrele stabile, care erau în echilibru termodinamic în Universul timpuriu, sunt interzise din cauza supraproducției de materie întunecată, vezi ( ) Prin urmare, trebuie să presupunem că aceste particule nu au fost niciodată în echilibru termic (mai precis, chimic) cu plasma cosmică Să enumerăm câteva mecanisme posibile pentru generarea de particule grele care pot, în principiu, să furnizeze cantitatea necesară de materie întunecată În primul rând, aceasta este generarea din cauza ciocnirilor de particule de lumină în plasma primară în modelele în care temperatura maximă a plasmei ТіПах este oarecum mai scăzută în Univers și masa particulelor X au fost destul de strâns legate, ( ) unde cm este secțiunea transversală a producției de particule X în ciocnirile de particule de plasmă Suprimarea densității de masă moderne a particulelor relicve în comparație cu cazul echilibrului chimic în Universul timpuriu este legată, desigur, de factorul Boltzmann Remarcăm că condiția de asigurare a densității energetice necesare a particulelor X necesită ajustarea a doi parametri, în general vorbind, de natură absolut diferită: dacă valoarea lui Mx este un parametru de model, atunci valoarea temperaturii maxime a Universului Tmax depinde de mecanismul din spatele încălzirii primare a Universului o Problema Obțineți relația ( ) Particulele grele pot fi produse și în cursul încălzirii primare, proces care este absolut necesar în modelele cosmologice cu un stadiu inflaționist Luăm în considerare încălzirea post-inflaționară în a doua parte a cărții, dar aici observăm că producția de particule în procesul de încălzire este posibilă până la mase АІх ~ ІО GeV, chiar dacă temperatura maximă este mai mică cu câteva ordine de mărime ±A-~ +| n(M (a)), Verifica Alți candidați O posibilitate și mai exotică apare în modelele în care inflația se încheie cu o tranziție de fază de ordinul întâi Bulele emergente ale noului vid încep să se extindă rapid, pereții diferitelor bule se ciocnesc Local, această coliziune poate fi reprezentată ca o coliziune a particulelor cu o masă caracteristică mn (o valoare de ordinul scării de energie a tranziției de fază sau grosimi inverse a peretelui, vezi Secțiunea ) și o energie caracteristică vm unde este factorul Lorentz al peretelui Astfel, ne putem aștepta la generarea de particule cu mase de până la Mx mm adică depășirea semnificativă a temperaturii încălzirii ulterioare Tmax -C tp În sfârșit, să menționăm mecanismul de producere gravitațională a particulelor grele, care funcționează la sfârșitul etapei de inflație Vorbim despre nașterea particulelor din vid într-un câmp gravitațional nestaționar, care este disponibil în acest caz datorită expansiunii rapide a Universului în stadiul de inflație Acest mecanism nu necesită interacțiuni directe între particulele X grele și alte domenii ale teoriei În acest sens, densitatea numerică prezisă a particulelor X relicve este independentă de model Remarcăm că crearea de particule de către câmpul gravitațional în Universul în expansiune are loc și în alte etape, iar generarea cea mai eficientă are loc în etapele când H ~ Mx- dă în momente ulterioare următoarea contribuție la densitatea totală de energie a Universului : /y/ \ / Rx - ■ - • Mx ■ ( -ț- } De aici, pentru ponderea particulelor X în densitatea totală de energie a Universului modern, obținem p ( m* v/g \IO GeV/ Se poate observa că acest mecanism asigură densitatea corectă a materiei întunecate la Mx ~ IO GeV și duce la supraproducție la mase mari Detectarea materiei întunecate cu Mx GeV ar însemna că parametrul Hubble în stadiul fierbinte nu a atins niciodată Mx- Exotic În încheierea capitolului, observăm că un număr de candidați mai exotici, în comparație cu cei considerați de noi, pentru rolul materiei întunecate au rămas în afara sferei discuției noastre - particule stabile pe timpuri cosmologice sau obiecte asemănătoare particulelor Printre acestea se numără găurile negre relicve, particule ipotetice care interacționează extrem de puternic, axino - superpartenerul axionului, materia oglindă și multe altele Adesea, pentru a explica cantitatea necesară de materie întunecată, parametrii modelelor corespunzătoare trebuie să ia valori nerealiste și; sau necesită suplimentar Capitolul Materia întunecată presupuneri nerealiste despre cursul anumitor procese exotice din Universul timpuriu În orice caz, predicțiile pentru densitatea materiei întunecate în astfel de scenarii se dovedesc a fi puternic dependente de model Unii candidați pentru rolul materiei întunecate - defecte topologice și solitoni - sunt analizați în capitolul Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu După cum am menționat în capitolul , dovezi experimentale directe că temperaturile mai mari decât câțiva MeV au fost realizate în Univers nu există încă Cu toate acestea, este firesc să presupunem că Universul în trecutul îndepărtat a fost încălzit la temperaturi mult mai ridicate În acest sens, este de un interes considerabil studierea proprietăților plasmei spațiale la temperaturi ridicate La diferite temperaturi, proprietățile mediului spațial au fost semnificativ diferite Astfel, la temperaturi de peste MeV, quarcii și gluonii nu formează stări legate - hadronii - iar materia este un mediu quarc-gluoni La astfel de temperaturi, nu există nici un condensat de cuarci, adică nu există nicio încălcare a simetriei chirale (aproximative) Dacă a existat o astfel de etapă în dezvoltarea Universului când temperatura plasmei a depășit GeV apoi, în cursul expansiunii Universului și o scădere a temperaturii acestuia, ar fi trebuit să existe o tranziție de la plasmă de quarc-gluon la materie hadronică, constând din materie incoloră (adică, neîncărcată conform grupului gauge 'С/( ) с vezi Anexa C) particule - pioni, kaoni, nucleoni și alți hadroni În plus, ar fi trebuit să aibă loc formarea unui condens de quarc Este destul de probabil că a existat o epocă în Univers cu temperaturi și mai mari, T > МВ\\- ~ GeV Îngrozind situația, putem spune că la astfel de temperaturi simetria electroslabă nu a fost ruptă, iar valoarea medie a câmpului Engler-Brout-Higgs a fost egală cu zero Pe măsură ce temperatura a fost scăzută, a avut loc o tranziție electroslabă, rezultând o valoare diferită de zero Astfel, în capitolul am observat că un mecanism simplu și eficient (și deci foarte probabil) pentru generarea materiei întunecate nebarionice funcționează la temperaturi de ordinul zecilor de GeV sau mai mari; confirmarea experimentală a acestui mecanism ar fi o dovadă directă că a existat o epocă în dezvoltarea Universului caracterizată de temperaturi atât de ridicate Multe mecanisme de generare a asimetriei barionice a Universului (deși nu toate) necesită temperaturi și mai mari, de la GeV la GeV (vezi capitolul ) în funcţie de mecanismul specific Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu câmpul mediu Engler-Braut-Higgs și a existat o încălcare spontană a simetriei electro-slabe SV( )w x Z (l)y la U(l)ern-ul electromagnetic În funcție de temperaturile maxime de la care a început etapa fierbinte a expansiunii Universului și de modul în care fizica funcționează la distanțe ultramice și la energii ultraînalte, modificări ale proprietăților mediului din Univers ar putea avea loc la temperaturi și mai mari, de exemplu , la temperatura Marii Unificări, comparabilă cu A/gut ~ IO GeV sau la temperaturi intermediare MEW • MeV au fost realizate în Univers) Ideea este că această tranziție aparent nu a lăsat "urme" în Universul modern accesibil verificării experimentale (cu excepția unor propuneri destul de exotice, de exemplu, formarea de "pepite" de quarci cu un număr mare de quarci ciudați [ ]; menționăm în acest sens (mai multe despre axionii ca candidați pentru rolul materiei întunecate, unul dintre mecanismele de generare a căreia se bazează pe însuși faptul tranziției chirale în Universul timpuriu și este puțin sensibil la dinamica acestei tranziții, vezi Secțiunea ) Studiul tranzițiilor de fază în universul care se răcește nu este doar de interes academic, ci ne permite și să aruncăm o privire nouă asupra unora dintre misterele cosmologiei moderne Printre acestea se numără problemele de asimetrie barionică și materia întunecată Tranzițiile de fază sunt, de asemenea, responsabile pentru posibila formare de defecte topologice în Universul timpuriu și joacă un rol important în unele modele inflaționiste Într-un număr de modele cu o tranziție de fază de ordinul întâi, formarea undelor gravitaționale este posibilă în timpul percolării bulelor unei noi faze, precum și în timpul proceselor turbulente de relaxare a neomogenităților plasmatice Căutarea semnalelor corespunzătoare pe interferometrele gravitaționale deschide una dintre puținele posibilități de a găsi o confirmare experimentală directă a tranziției de fază în Universul timpuriu Tipuri de tranziții de fază Existența tranzițiilor de fază se datorează nepotrivirii dintre proprietățile stărilor fundamentale ale teoriei la temperaturi zero și non-zero În teoriile cu câmpuri scalare, acest lucru se datorează apariției unor adăugări netriviale dependente de temperatură la potențialul efectiv al teoriei, pe care o introducem acum La temperaturi finite, starea de echilibru a mediului Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu corespunde minimului unui potențial termodinamic mare După cum am discutat în capitolul , potențialele chimice din Universul timpuriu la temperaturi interesante T > GeV sunt neglijabile, iar potențialul termodinamic mare se reduce la energia liberă F Deci, în cele ce urmează vom lua în considerare energia liberă a unuia sau altuia starea plasmei primare Pentru a înțelege cu ce este egală valoarea medie (φ)m a câmpului scalar care ne interesează la temperatura T, să considerăm un sistem în care media acestui câmp este fixă și egală cu φ peste tot în spațiu, și altfel are loc echilibrul termodinamic Energia liberă a unui astfel de sistem depinde, desigur, de valoarea aleasă a lui φ și, de asemenea, de temperatură În virtutea omogenității spațiale, energia liberă este proporțională cu volumul spațial Q G = W //(G, f) ( , ) Potențialul efectiv este funcția Ve/y(T, φ)-densitatea energiei libere a mediului la temperatura T, cu condiția ca valoarea medie a câmpului să fie uniformă și să fie egală cu φ În echilibru termodinamic, energia liberă este la minim în raport cu toți parametrii macroscopici, inclusiv valoarea medie a câmpului Prin urmare, {φ)m este punctul minim absolut al potențialului efectiv Veff(T, φ) la o temperatură fixă (de multe ori vom omite argumentul T în cele ce urmează) La temperatura zero, energia liberă se reduce la energia sistemului, iar potențialul efectiv coincide cu potențialul scalar V(e), care intră în acțiunea teoriei câmpului , vezi fig , a; în teoriile care ne interesează, câmpul φ are o valoare de așteptare a vidului diferită de zero v KffW ѵе//(Ф) A) eu ѵ F Orez Forma potențialului efectiv al câmpului la temperaturi zero (a) și ridicate (b) F De fapt, chiar și la temperatură zero, potențialul efectiv nu coincide cu potențialul scalar care apare în acțiunea clasică Acest lucru se datorează prezenței corecțiilor cuantice În teoriile slab cuplate, corecțiile cuantice ale potențialului efectiv se dovedesc adesea a fi mici Tipuri de tranziții de fază La o temperatură diferită de zero, potențialul efectiv primește contribuții suplimentare care cresc odată cu creșterea temperaturii Luând în considerare aceste contribuții, valoarea medie a câmpului φ se dovedește a fi egală cu zero la temperaturi ridicate T>v, adică se reface simetria, vezi fig b Aici trebuie să subliniem o circumstanță care este esențială pentru teoriile gauge cu mecanismul Engler-Braut-Higgs Acestea includ Modelul Standard, așa că pentru certitudine vom vorbi despre el Câmpul Engler-Braut-Higgs φ din modelul standard nu este un invariant de gabarit Mărimile invariante de gauge sunt de tipul φ^θ (H H vezi Anexa B), dar sunt invariante în raport cu toate simetriile Lagrangianului și, prin urmare, nu pot servi ca parametri de ordine Cu alte cuvinte, "fazele" cu simetria "întreruptă" și "neîntreruptă" în Modelul Standard sunt de fapt imposibil de distins Din această cauză, conceptul de potențial efectiv V(T, (c)) este aplicabil, și apoi cu rezerve, numai atunci când teoria perturbației funcționează Vom vorbi despre teoria perturbației temperaturii în Secțiunea și vom discuta condițiile de aplicabilitate a acesteia în Secțiunea Aici este suficient să spunem că teoria perturbației nu este aplicabilă modelului standard în acea regiune a temperaturilor și valorilor câmpului φ care corespunde tranziţiei electroslăbice Această circumstanță este cea care duce în cele din urmă la faptul că, așa cum am spus deja, nu există o tranziție de fază în modelul standard, ci în schimb are loc o trecere lină Pentru studiul său, metoda analizei numerice a teoriei câmpului cuantic pe o rețea este adecvată În această secțiune și în următoarea secțiune, vom presupune că teoria perturbației temperaturii este aplicabilă, iar ideea potențialului efectiv are sens În acest caz, pe măsură ce temperatura scade, trecerea de la (φ)t = la (φ)t are caracterul unei tranziții de fază și are loc la o anumită temperatură critică Tc Există două tipuri principale de tranziții de fază - tranziții de fază de primul și al doilea fel Din punctul de vedere al formalismului general al termodinamicii, o tranziție de fază de ordinul întâi este însoțită de o modificare asemănătoare unui salt a cantităților care caracterizează direct mediul, de exemplu, densitatea (în teoria câmpului, aceasta corespunde unui salt în câmp mediu (φ) m în funcție de temperatură, vezi Fig a) În timpul unei tranziții de fază de al doilea fel, astfel de caracteristici se schimbă continuu (vezi Fig &) Această diferență poate fi ilustrată prin reprezentarea unor familii de potențiale efective T, caracteristice tranzițiilor de fază de primul și al doilea fel, ca funcții de φ la diferite valori ale temperaturii T vezi Fig Jumătatea stângă a figurii se referă la tranziții de fază de primul fel, culminând cu o schimbare bruscă a valorii (φ}m Jumătatea dreaptă a figurii se referă la o tranziție de fază de al doilea fel - o schimbare continuă a mediei câmp de temperatură (φ}m Fierberea deja menționată a unui lichid este cel mai cunoscut exemplu de tranziție de fază de ordinul întâi Exemple de tranziție de fază de ordinul doi sunt tranzițiile în feromagneți, tranzițiile de ordin-dezordine în aliajele metalice și tranzițiile la stările de supraconductivitate și superfluiditate Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu Orez Valoarea câmpului mediu (φ)m în funcție de temperatură pentru sistemele cu tranziții de fază de ordinul întâi (a) și de ordinul doi (b) Orez Forme ale potențialului efectiv Veff(&) la diferite temperaturi: temperaturile mai ridicate corespund curbelor mai întunecate prezentate mai sus Jumătatea stângă a figurii se referă la sisteme cu o tranziție de fază de ordinul întâi, în timp ce jumătatea dreaptă se referă la sisteme cu o tranziție de fază de ordinul doi Cercurile negre arată starea sistemului - valoarea câmpului mediu {f}T Tipuri de tranziții de fază Dinamica apariției tranzițiilor de fază este complet diferită pentru tranzițiile de fază de primul și al doilea fel Ne interesează cazul în care viteza de schimbare a temperaturii în timp este mică în comparație cu rata caracteristică a interacțiunilor particulelor în mediu; Este acest caz care se realizează în Universul timpuriu În timpul unei tranziții de fază de al doilea fel, caracteristicile mediului (de exemplu, valoarea medie (φ}m) se schimbă lent simultan în întreg spațiul cu o scădere lentă a temperaturii; în fiecare moment, mediul se află în o stare apropiată de starea de echilibru termodinamic Același lucru este valabil și pentru o trecere lină O situație diferită are loc în timpul unei tranziții de fază de ordinul întâi Înainte de tranziția de fază, valoarea medie {φ)m este egală cu zero, dar ca de îndată ce minimul potențialului efectiv cu φ = {φ}m devine mai adânc decât minimul cu φ = , starea fundamentală devine termodinamic favorabilă c {f)m / , vezi fig O tranziție de la o stare cu (φ) = la o stare cu {φ)m nu poate avea loc imediat în întreg spațiul: valoarea medie a câmpului φ într-o astfel de tranziție s-ar modifica imediat în întreg spațiul de la φ = la φ - (φ}m iar într-un sistem cu volum infinit, energia liberă ( ) în stări intermediare ar fi infinit de mare față de valoarea sa inițială (corespunzătoare cu φ = ) bule ale unei noi faze, ulterioare ale acestora expansiunea și fuziunea, vezi Fig Formarea unei bule într-un mediu cu φ = , în interiorul căruia φ = {φ^m / , este un proces local în spațiu și poate apărea din cauza fluctuațiilor termice Bulele în expansiune se ciocnesc de pereții lor, iar după acest proces de "fierbe", sistemul revine în cele din urmă la o stare omogenă spațial de echilibru termodinamic, dar cu φ = (φ)m , iar energia liberă eliberată este convertită în căldură Procesul descris de "fierbere" a mediului este un proces puternic de neechilibru Am notat deja că în Orez Forma potențialului efectiv al sistemului în care are loc o tranziție de fază de ordinul întâi Cele mai importante etape în evoluția Universului fierbinte sunt etapele în care plasma cosmică nu se află într-o stare de echilibru termodinamic Prin urmare, tranzițiile de fază de primul fel sunt de interes deosebit pentru cosmologie Să estimăm probabilitatea formării unei bule a unei noi faze la o temperatură T energiile noii faze, V+ este diferența dintre densitățile de energie liberă ale fazelor vechi și noi (căldura latentă a tranziției de fază) Din ( ) se poate observa că pentru dimensiuni suficient de mici, energia liberă a bulei scade odată cu scăderea R- aceasta înseamnă că o bulă mică formată spontan se va prăbuși din cauza forțelor Tipuri de tranziții de fază tensiunea superficială, iar sistemul va reveni la starea inițială omogenă cu φ = În schimb, pentru R suficient de mare, energia liberă scade odată cu creșterea lui R, adică bula se va extinde la infinit, iar sistemul va trece într-o nouă fază Dimensiunea minimă la care bula va începe să se extindă, este determinată de ecuația dF m R ~ '' adică este egal cu Rc = ( ) O bula de aceasta dimensiune se numeste bula critica: energia sa libera este pozitiva si egala cu = = ( , ) Observăm că atât dimensiunea bulei critice, cât și energia sa liberă cresc odată cu scăderea SF, adică diferența dintre densitățile de energie liberă ale fazelor vechi și noi Formarea spontană a bulelor unei noi faze într-un mediu fierbinte are loc din cauza fluctuațiilor termice, adică salturi termice în partea de sus a barierei prezentate în fig Probabilitatea unui astfel de salt pe unitatea de timp pe unitatea de volum este determinată în principal de factorul Boltzmann e-rf/m G = AT e~F'/T ( , ) Orez Energia liberă a noii bule de fază în funcție de raza acesteia (formula Arrhenius), în care factorul Г este introdus din motive dimensionale, iar pre-exponențialul A nu depinde prea mult de temperatură și de alți parametri Rețineți că formula ( ) este valabilă pentru Fc T, adică când probabilitatea formării bulelor este scăzută Rezultă imediat din această formulă și ( ) că, la o viteză de răcire finită, mediul se află de ceva timp într-o stare suprarăcită cu φ = , când o nouă fază este deja favorabilă termodinamic, dar DV = V - V+ este încă atât de mică că viteza de formare a bulelor este mai mică decât viteza de răcire În contextul cosmologic, formarea bulelor unei noi faze începe să se producă efectiv atunci când probabilitatea formării unei bule în volumul Hubble în timpul Hubble devine, aproximativ vorbind, de ordinul unității, adică ATle~^ ~ H*(T) = ( , ) Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu În modele specifice, această relație determină în ce măsură plasma spațială este suprarăcită înainte de tranziția de fază și ce căldură latentă DV este eliberată ca urmare a tranziției de fază Cu toate acestea, se poate trage și o concluzie generală despre imaginea tranziției de fază de ordinul întâi în Univers (dacă aceasta a avut loc): tranziția de fază începe atunci când se formează foarte puține bule în volumul Hubble Dimensiunea lor în momentul formării este determinată de fizica microscopică și este mult mai mică decât dimensiunea Hubble H (T), iar distanța dintre centrele lor este comparabilă cu dimensiunea Hubble Bulele au timp să se extindă cu multe ordine de mărime înainte ca pereții lor să înceapă să se ciocnească și se formează puține bule noi în acest timp Aceste considerații, precum și estimarea ( ), vor fi specificate la sfârșitul secțiunii De exemplu, la T ~ GeV (scara electroslabă) timpul Hubble măsuri este H- = ~ CM Dacă în acel moment a avut loc o tranziție de fază de primul fel, atunci dimensiunea bulei în momentul formării ar fi, aproximativ vorbind, o valoare de ordinul lui T , adică Rc ~ - cm Deci, tranziția de fază în Univers are loc prin formarea unei plasme cosmice a unui număr mic de bule de dimensiune subnucleară, extinderea lor la dimensiuni macroscopice și fuzionarea ca urmare a coliziunii peretelui Rețineți că teoretic există posibilitatea ca în Universul în expansiune tranziția de fază să nu se termine deloc, în ciuda faptului că potențialul efectiv are forma prezentată în fig Vidul fals are o densitate de energie pozitivă V , astfel încât chiar și în absența particulelor, universul plin cu vid fals se extinde cu parametrul Hubble Dacă rata de formare a bulelor într-un timp Hubble într-un volum Hubble este mică, G Nu atunci pereții bulelor nu se vor ciocni, deoarece centrele bulelor învecinate se vor îndepărta unul de celălalt la viteze care depășesc viteza luminii (cu alte cuvinte, bula cea mai apropiată de bula dată va fi în afara orizontului de eveniment al acestei bule: vezi secțiunea despre orizontul evenimentelor) Regiunile de vid fals se vor extinde mai repede decât noile regiuni de fază, iar tranziția de fază nu se va termina Luând în considerare interacțiunile gravitaționale, dezintegrarea unui vid fals poate să nu aibă loc din cauza faptului că bulele de vid adevărate nu se formează deloc [ ] Acest lucru se întâmplă atunci când densitatea adevărată a energiei în vid este negativă și efectele gravitaționale sunt suficient de puternice Discuția corespunzătoare depășește scopul acestei cărți Tipuri de tranziții de fază Pentru a încheia această secțiune, să luăm în considerare câteva detalii legate de considerentele de mai sus Să începem prin a discuta în termeni generali cum să găsim tensiunea superficială a peretelui cu bule Vom neglija curbura peretelui (adică, considerăm mărimea bulei R mare) și considerăm că diferența dintre energiile libere ale fazelor vechi și noi ale PS este mică În acest caz, configurația câmpului (r) în regiunea peretelui este minimul energiei libere F( {ϵ}m ca (r - R) -* -oc, Φxv(x) -> ca (r - R) -> +oo (U- ) ( , ) Vom presupune că corecțiile de temperatură la termenul de gradient în funcționarea energetică sunt mici (această ipoteză este într-adevăr valabilă în teoriile de cuplare slabă) Atunci energia liberă (măsurată din energia liberă a fazei vechi) ca funcțional de câmp φ(r) poate fi scrisă sub forma ( , ) Pentru o bulă mare, grosimea peretelui este mică în comparație cu R iar factorul care variază lent mr poate fi considerat constant în regiunea peretelui, adică F[d] = gR ■+os - oo df[l(^) +Ve//( )-V ( , ) Unde r = - R și am extins formal integrarea asupra acestei variabile până la - xu (cf ( )) Configurația câmpului phi(r) satisface ecuația Euler-Lagrange pentru extremul funcționalului ( ) (Rf dVeP{f) dr df ( ) Această ecuație coincide în mod formal cu ecuația de mișcare a mecanicii clasice unidimensionale a unei particule în potențial în plus, r joacă rolul timpului, iar u((φ)τ) = ^( ) este valabil, neglijând valoarea lui ΔV, adică potențialul u(φ) are două maxime la fel de mari, vezi Fig a Soluția fi -(d) a ecuației ( ) descrie "rularea" unei particule din cocoașa dreaptă, în conformitate cu ( ), și "rularea" ei într-un "timp" infinit Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu Orez a) Vedere a potențialului cu două maxime degenerate: b) Vedere a configurației câmpului formând o soluție cu o bulă a unei noi faze pe cocoașa stângă vezi ( ) Folosind analogia cu o particulă clasică, nu este dificil să găsești o soluție pentru ecuația ( ) cu condiții la limită ( ), ( ) în cuadraturi do ( , ) , = - (R - r) Jo, U (QJ-V ) unde limita de integrare este aleasă astfel încât pentru r = R câmpul φ(r) să aibă o valoare intermediară între φ - și φ = (p)m Configurația fIV(r) este prezentată schematic în fig b Rețineți că în teoria unidimensională a unui câmp scalar cu minime degenerate ale potențialului scalar, termenul "întortire" este folosit pentru această soluție Ținând cont de ( ), energia liberă a peretelui ( ) este egală cu Fw = tg ? d Unde ( , ) D=/Jo Observăm că coeficientul tensiunii superficiale χ este finit în limita Δ V -> > Sarcina Verificați validitatea formulelor ( ) ( ) o Problema Lăsați potențialul efectiv să aibă forma K / / (p) \u d -o (o - g) "s(r) , unde А, ѵ și e sunt parametri de model care iau valori pozitive În ce relație între acești parametri este valabilă aproximarea cu pereți subțiri? Găsiți tensiunea superficială și grosimea peretelui în aproximarea cu pereți subțiri, precum și dimensiunea bulei critice Rc; estimați probabilitatea formării unei bule a unei noi faze în interiorul fazei cu φ = în aproximarea cu pereți subțiri la temperatura T Tipuri de tranziții de fază Expresia ( ) pentru energia liberă a bulei, precum și analiza comportării câmpului în apropierea peretelui său, sunt valabile atunci când grosimea peretelui este mică în comparație cu dimensiunea bulei R, adică aproximarea cu pereți subțiri funcționează În conformitate cu ( ), chiar funcționează dacă diferența de energii libere ДV este un parametru mic în comparație cu valoarea barierei energetice (adâncimea puțului de potențial "inversat" U(o')) În caz contrar, configurația bulei critice trebuie obținută prin găsirea extremului (configurația șa) a funcționalei energiei libere ( ), în timp ce unic Condiția la limită este descrisă în cartea [ ] Să facem o altă remarcă despre decăderea vidului fals la temperatura zero Vorbim despre modele cu câmp scalar, în care potențialul scalar (la temperatura zero) are un minim local (la φ ), adică are forma prezentată în fig Starea în care valoarea medie a câmpului este omogenă spațial și egală cu zero este metastabilă; se numeste vid fals Decăderea unui vid fals are loc și prin formarea spontană a bulelor unei noi faze; totuși, spre deosebire de un mediu la o temperatură finită, o bula apare nu din cauza fluctuațiilor termice, ci ca urmare a unui proces de tunel [ , ] , ] φ(r -* oo) = Detalii pot fi găsite Orez Forma unui potențial scalar cu două minime nedegenerate Descrierea tranzițiilor de tunelare corespunzătoare în aproximarea semiclasică este dată, de exemplu, în cartea [ ]: o vom folosi în Secțiunea În teoriile slab cuplate, probabilitatea formării bulelor este exponențială social mic, G os e const/Q unde a este o constantă mică de cuplare În cele din urmă, într-un anumit interval de temperatură, este posibilă o situație în care o combinație de fluctuații termice și procesul de tunel joacă un rol dominant în formarea unei bule Să discutăm acum mai detaliat procesul de percolare a bulelor Vom presupune că parametrii modelului sunt astfel încât nașterea bulelor este descrisă prin aproximarea cu pereți subțiri Vom vedea că în modul de cuplare slabă, tranziția de fază are loc atunci când temperatura este doar puțin sub temperatura Tc, la care adâncimile celor două minime sunt aceleași (în Secțiunea această temperatură este desemnată Tc ) Apoi, pentru diferența dintre energiile libere ale fazei vechi și noi, avem DV = dt ( • (Ts - G), Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu iar probabilitatea nașterii bulelor pe unitatea de timp pe unitatea de volum este parametrizată după cum urmează[ ] G \u d AT * e ( ) Unde Іbtg c О? [%W)] ' Pentru aplicabilitatea unei analize suplimentare, este necesar ca parametrul k să fie mic, k adică un câmp scalar omogen contribuie la presiunea egală cu p(F) - Tc - T - Tzz - -V(f) Aceasta, desigur, este o reformulare a faptului că în vid energia liberă coincide cu energia, iar densitatea sa este V(φ) pentru un câmp scalar omogen În cele ce urmează, vom presupune că potențialul scalar este dat de expresia standard / \ V( ) = l((c) - y), unde v este valoarea așteptată de vid a câmpului scalar la temperatură zero și L este constanta de autoacțiune, cu L Al doilea termen din ( ) este contribuția mediului în aproximarea particulelor care nu interacționează, în timp ce L \u d -p, (T, tDf)), unde Pi(T, mpi(FU) este contribuția la presiunea particulelor și antiparticulelor de tip i-a, a căror masă este egală cu mn-i și depinde de φ Conform Secțiunii , avem " Qi f dk / l l l X fi \u d -Pi \u d ~T~ / /, ' / / m ' ( , ) btg Jo y/k + m eu/k + mVT unde gt este numărul de stări de spin și se introduce notația k = x/k^, semnul superior se referă la bozoni, iar semnul inferior la fermioni Contribuțiile particulelor grele cu mi T la energia liberă sunt exponențial mici, astfel încât cazul mn ) = (-Ach + ^T )q + A^ ( , ) (se omit termenii independenti de φ), unde Q= ih^+ | ih* ( , ) bozoni fermioni este o valoare pozitivă Din ( ) se poate observa că în situația în care valoarea medie a câmpului Engler-Braut-Higgs este fixă egală cu φ, pătratul eff Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu masa efectivă a bosonului Higgs (în ecartament unitar) este mî^ (d) = b A(c) - Ar + - T ( , ) De aici și din ( ) urmează și relația ( ) La temperaturi scăzute, expresia ( ) are un minim la φ ± o (simetria este întreruptă), iar la temperaturi ridicate singurul minim este minim la q = ; corespunzătoare simetriei restabilite Minimul la φ = dispare și se transformă într-un maxim atunci când primul termen din ( ) își schimbă semnul, i e la temperatură (sensul notației va fi clar din cele ce urmează) " " /^V/ TC = r ( - I \ a J ( , ) În cele ce urmează, într-o discuție generală a teoriilor cu constante de cuplare mici, vom presupune că constantele esențiale hi sunt mici și au ordinul h ⊂ a h ( , ) astfel încât masa bosonului scalar ???/, ~ %/Li' este de același ordin de mărime ca și masele particulelor rămase, care contribuie semnificativ la potențialul efectiv Formal, relația ( ) înseamnă că în limita h raportul L/L rămâne finit Acest lucru nu ne împiedică să avem A/L , care este necesar pentru a putea studia tranziția de fază în termeni de teoria perturbațiilor, vezi Secțiunea În situația luată în considerare, estimarea pentru temperatura critică are forma Ts după cum urmează din ( ) când numărul de tipuri de particule nu este prea mare Rețineți că, în modelul standard, contribuția principală la a este adusă de cele mai grele particule - bosonii P/=- și Z, cuarcul f și bosonul Higgs și compararea formulelor ( ) ( ) și ( ) dă L V - -V| - m + m ' ( , ) unde ne referim la masele la temperatura zero Aici am ținut cont de faptul că bosonii JV'- și I''- împreună au șase polarizări, bosonul Z are trei polarizări, iar cuarcul f împreună cu antiparticula lui are patru: în plus, cuarcul f poate Remarcăm că nu discutăm aici problema importantă și complicată a dependenței de gabarit a potențialului efectiv Menționăm doar că, deși forma potențialului efectiv, inclusiv poziția extremelor sale, depinde de gabarit, valorile potențialului efectiv la extremele sale nu depind de gabarit [ ] O afirmație similară este adevărată pentru o acțiune eficientă - o generalizare a potențialului efectiv în cazul unui câmp de fond p( m) dependent de coordonate; această din urmă proprietate garantează, de exemplu, independența gabaritului a probabilității false de dezintegrare a vidului Problema manifestării dependenței de gabarit a potențialului efectiv în calcule specifice este luată în considerare, de exemplu, în [ ] Potențial efectiv în aproximarea cu o singură buclă fi în trei stări de culoare Amintind mai mult că masa bosonului Higgs în vid este m/r - \/ Xv, obținem următoarea expresie într-o singură buclă pentru temperatura critică Tc în modelul standard: Tc = a/ M?V + M + m + m J • ѵ = GeV ( , ) (amintim că Mw = , GeV, Mz = , GeV, mt ≈ GeV, mh = GeV, v = GeV, vezi Anexa B) După cum am spus deja, în Modelul Standard teoria perturbației nu este aplicabilă pentru a descrie tranziția electroslabă, de aceea mărimea ( ) ar trebui luată ca o estimare aproximativă pentru intervalul de temperatură în care are loc tranziția Sunt date calcule numerice mai precise pentru temperatura de tranziție Tc = GeV [ ] Dacă expansiunea la temperatură înaltă a integralelor ( ) ar fi într-adevăr o serie în z = m (g)/T , atunci am putea concluziona că avem de-a face cu o tranziție de fază de ordinul doi: corecții de ordinul al patrulea și superior în z sunt mici în comparație cu termenii înscriși în ( ) (vezi mai jos), iar poziția minimului de expresie ( ) se schimbă ușor spre φ mare, începând de la φ = , pe măsură ce temperatura scade de la Tc la zero, astfel încât comportamentul de expresie ( ) corespunde jumătăţii drepte a fig Cu toate acestea, în realitate, integralele ( ) nu sunt analitice în z , iar potențialul efectiv într-o singură buclă corespunde de fapt unei tranziții de fază de ordinul întâi Absența analiticității este evidentă din comportamentul contribuțiilor la integralele ( ) din regiunea momentelor mici k ) \u d a (p - yj + I & (tm)? ( g&c, vezi ( ), deci contribuția lor la este de asemenea absentă: pentru fiecare dintre câmpurile gauge în formula ( ) se pune - (și nu dі = ca în formula ( )) Potențial efectiv în aproximarea cu o singură buclă o Problema Calculați termenii de ordinul lui o n(ѳ/T) în expansiunea la temperatură înaltă a potențialului efectiv, folosind relația ( ) Să se arate că pentru λ ~ λ și hi Problema Oferiți estimări ale temperaturilor critice, valorilor câmpului la minimul potențialului efectiv, căldura latentă de tranziție și tensiunea superficială a bulei noii faze în modul de cuplare slabă, presupunând că gauge și constantele Yukawa sunt să fie valori de ordinul lui r, iar constanta de autoacțiune a câmpului scalar să fie o mică valoare de ordinul trei A ~ Tr Expansiunea la temperatură ridicată a integralelor ( ) funcționează cu siguranță pentru valori mici ale φ Prin urmare, concluzia trasă pe baza sa că, în cadrul aproximării cu o singură buclă utilizată în această secțiune, tranziția de fază este o tranziție de ordinul întâi este justificată din acest punct de vedere În același timp, pentru calculul într-o singură buclă a temperaturilor critice Tco și D valori medii ale Fso-Fsi; $c și alte caracteristici ale tranziției de fază, utilizarea descompunerii la temperatură înaltă nu este deloc necesară Integralele ( ) sunt destul de ușor de calculat numeric și astfel găsim potențialul efectiv efectiv într-o singură buclă Ca exemplu, prezentăm în Fig , grafice corespunzătoare pentru un model care se potrivește cu modelul standard în orice, cu excepția masei bosonului Higgs Se poate observa că pentru φ -s atunci singurii termeni suplimentari renormalizabili posibili din Lagrangian sunt L, \u d I (W - y (" - I") - unde H este câmpul Engler-Braut-Higgs al modelului standard, As și x sunt constante de cuplare fără dimensiuni și vs este un nou parametru de dimensiune a masei Astfel, potențialul scalar al modelului la temperatură zero are forma / ,, \ d V(H,s) = X\IGN - - \ + j(s -t's ) + xWs ( , ) unde primul termen este potențialul scalar al modelului standard Potenţial Potențial efectiv în aproximarea cu o singură buclă V(H, h) are extreme la puncte h = și H - , h = vs Să impunem condiții parametrilor modelului Xv > yv , J > AAS ( , ) ( , ) ( a) ( b) Atunci potențialul ( ) nu are alte extreme diferite de zero, extremul ( ) este instabil (punctul de șa al potențialului), iar extremul obișnuit al Modelului Standard ( ) este singurul minim o Problema Demonstrați afirmațiile făcute Verificați dacă condițiile ( ) asigură stabilitatea vidului ( ) Să luăm acum în considerare potențialul efectiv într-o singură buclă la temperaturi finite Ne va fi suficient să luăm în considerare doar contribuțiile care sunt pătratice ca temperatură și să luăm în considerare potențialul efectiv de-a lungul direcțiilor (H / , = ) și (H = , > ) Contribuțiile pătratice în temperatură sunt date de expresia generală, al doilea termen din ( ) Când (R O z = ) cu excepția I/= De asemenea, trebuie luate în considerare bosonii Z și cuarcul £, bosonul Higgs și bosonul s Este convenabil să utilizați câmpul normalizat canonic X = DIF = V \H\ În termenii săi, masa pătrată a bosonului Higgs la x / , z = este mh = = V + ( , ) unde nu se scriu termenii independenti de x Pentru bosonul s avem ms = lx ( , ) unde contribuţiile x-independente sunt de asemenea omise Ca rezultat, contribuția pătratică în temperatură la potențialul efectiv de-a lungul direcției (y , z = ) este egală cu ДѴе// = ±axT X , ( , ) Unde ax - (E T Js s J-x- ( , ) Datorită masei mari a cuarcului t, adică valorii mari a lui yt această condiție nu este foarte restrictivă De exemplu, se poate alege As ~ A, x A, vs și v (dar în așa fel încât inegalitățile ( ) să fie valabile), atunci Tș ~ g + g/ -g g/ + A T ~ A Se poate observa că inegalitățile ( ), ( ) pot fi satisfăcute fără o ajustare puternică a parametrilor Când condiția ( ) este îndeplinită, primul mediu (la o temperatură T x Ts) trece într-o stare cu x = S / Pe măsură ce temperatura scade la T ~ Tx, al doilea minim al potențialului efectiv apare cu x , z = Câmpurile medii în două minime coexistente și adâncimile lor sunt egale gg A/ L / = p H//(x = , z) = -^-(T -T ) Vacuum electroslab la temperatura zero x = [^(t -t )]V , VcSf(x, s = ) = -^(T -T ) Minimul cu y / ,s = se compară în profunzime cu minimul cu x = s / la rp J- ~^xax/as/ ^x/Ă - V^y/Xș / X^A QS / \/ Ad Sd / \/ Ad La temperaturi sub Tc, minimul c y , s = devine mai profund și are loc o tranziție de fază de ordinul întâi În acest caz, într-o gamă destul de largă de valori ale parametrilor, y(Tc) nu este mic în comparație cu temperatura, ceea ce asigură aplicabilitatea teoriei perturbațiilor pe care am folosit-o, vezi Secțiunea în acest sens o Problema Fie x = Xs pentru simplitate Găsiți intervalul de valori ale parametrilor Ad și vs/v, în care sunt îndeplinite condițiile ( ) ( ) și, în plus y(Tc) > Tc Rețineți că modelele în care ultima inegalitate este satisfăcută prezintă un interes deosebit din punctul de vedere al bariogenezei electroslăbite, vezi Secțiunea > Problema Găsiți intervalul parametrilor modelului în care sunt îndeplinite condițiile ( ) ( ), x(Tc) > Tc și, în plus, scalarul s este o componentă a materiei întunecate, vezi problema din capitolul Poate toată materia întunecată să fie formată din scalari s? * Vacuum electroslab la temperatura zero În această secțiune, ne abatem de la teoria Universului timpuriu și luăm în considerare una dintre proprietățile modelului standard la temperatură zero Luând în considerare corecțiile cuantice, în general vorbind, se modifică forma potențialului scalar clasic (arboresc) [ ] Acest lucru are loc și pentru potențialul câmpului scalar Engler-Braut-Higgs și dacă ne limităm să luăm în considerare problema exclusiv în cadrul Modelului standard al fizicii particulelor , rezultatul se dovedește a fi destul de netrivial: mult mai jos "nostru" minim electroslab, astfel încât universul este într-un vid fals astăzi Potențialul efectiv, ținând cont de corecțiile cuantice în aproximarea cu o singură buclă, poate fi obținut pe baza formulei ( ) și a contribuțiilor diferitelor părți Aceasta este o presupunere destul de puternică, ceea ce înseamnă, în special, că noua fizică responsabilă pentru oscilațiile neutrinilor, materia întunecată și asimetria barionică a Universului nu schimbă forma potențialului scalar al câmpului Engler-Braut-Higgs și nu dă nicio corecție cuantică notabilă parametrilor Standard High Energy Model gyah Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu particulele în energie la temperatură zero sunt calculate în secțiunea D (a se vedea formulele (D ), (D )), A(T = O, q) = ±| / fr^+t^f) ( , ) unde semnul pozitiv (negativ) se referă la cazul bosonilor (fermionilor) și Qj ca de obicei, denotă numărul de grade interne de libertate ale particulei (aici, se ia în considerare că pentru fiecare fermion de Dirac, qi = ) Integrala ( ) diverge atunci când este integrată pe momente mari Aceasta este o situație destul de comună în teoria câmpului cuantic, în care eliminarea divergențelor ultraviolete se realizează prin regularizarea integralelor divergente, redefinirea (renormalizarea) parametrilor lagrangianului (arborele) clasic "gol" și apoi eliminarea regularizării Sunt noii parametri (renormalizați) cei care au o semnificație fizică și determină mărimile observate Detalii pot fi găsite în literatura despre teoria cuantică a câmpului, vezi de exemplu [ , , ] În cazul nostru, putem regulariza integrala ( ) limitând integrarea la regiunea momentului |p| ) = pq) - s^f + m - s^q + A^o Parametrii , m ^, A^ nu depind de φ (la fel ca și parametrii c^) și au semnificația constantei cosmologice goale, a parametrului de masă goală și constanta de autoacțiune goală a câmpului scalar φ ( ) ( ) -O nu există modele liniare și coeficiente cu parametrii c} și C În teoriile renormalizabile, pătratul masei m (Φ) care apare în ( b) este un polinom nu mai mare decât ordinul doi în φ Prin urmare, potențialul efectiv, ținând cont de corecțiile cu o singură buclă, în general, are următoarea structură V \u d Vw + ^fi \u d U°) + Vdiv + V ( ) i Unde p r/it v Xi-Vt (o) -I - p^d ( a) - br \ - bs \ ■ f - bt • f - fără ■ o + A ■ f ( b) Vacuum electroslab la temperatura zero este partea divergentă ultravioletă cu parametrii p \ , A în funcție de A cv (în Modelul Standard, al doilea și al patrulea termen din ( b) sunt din nou absenți) și G ^ este un termen care este finit în limita de înlăturare a regularizării Luu -> oo Observăm că am introdus un parametru de masă arbitrar p, care este scara de renormalizare Se introduce ambele în expresiile pentru oc la V'dlu or Acest arbitrar corespunde arbitrarului în alegerea schemei de renormalizare Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu contribuția principală vine de la cuarcul Z, bosonii Z și V±, precum și bosonul Higgs (auto-acțiune) În ordinea principală față de câmpul φ, găsim în ecartamentul Landau W) = A^, А (c) * + l ZM*(f) pl/>(p), M^(f) p А п -г-р M v(f) m (p) tpcf) " l r l r A d , Ad L ^IP - ' ' ) unde masele particulelor depind de mărimea câmpului în conformitate cu formulele ( ), Ultimii doi termeni din ( ) se datorează contribuției câmpului scalar însuși Să explicăm cum să le obținem Să descompunem câmpul Engler-Braut-Higgs în partea de fundal φ și partea cuantică: H = \ , J ( £i+r& φ J y/ \ h + r£ = Ф + ° GeV La câmpuri atât de mari, corecțiile mai mari devin semnificative Ele sunt contabilizate după cum urmează Alegem în ( ) p = φ, atunci potențialul efectiv va avea forma V(f) = A(f)f Sub această formă, comportamentul potenţialului este determinat de comportamentul constantei efective de autoacţiune ' A(p) În special, potențialul devine negativ când semnul acestei constante se schimbă și atinge un extremum la un t = (c)* mare, când condiția dA(p')/dinp + A ~ este îndeplinită la p = φ* În cazul general, "constanta" A(u), împreună cu alte "constante" ale teoriei, satisface ecuațiile grupului de renormalizare Luarea în considerare a corecțiilor mai mari se reduce acum la găsirea coeficienților grupului de renormalizare în ordinele suficient de mari ale teoriei perturbațiilor și rezolvarea ecuațiilor corespunzătoare ale grupului de renormalizare În fig (stânga) Pentru valorile centrale ale parametrilor modelului standard, constanta de autoacțiune devine negativă pentru câmpurile φ > GeV Aceasta vorbește despre metastabilitatea vidului "nostru" Situația de aici nu este încă clară: așa cum se poate observa din graficul din Fig , incertitudinile în măsurarea valorilor constantelor de cuplare pe scara electroslabă permit, în intervalul de încredere Zeg, stabilitatea vidului "nostru" și absența unui alt vid Dacă la un φ* potențialul câmpului Engler-Braut-Higgs devine totuși negativ, atunci acest lucru limitează semnificativ posibilele procese dinamice din Universul timpuriu, când densitatea de energie și valorile câmpurilor scalare ar putea fi mari Și anume, este imposibilă o situație în care valoarea acestui câmp să depășească φ*, deoarece atunci câmpul ar rămâne în vidul "neelectroslab" În special, dacă a existat inflație în Universul timpuriu înainte de etapa fierbinte, atunci câmpul Engler-Braut-Higgs dobândește o valoare diferită de zero de ordinul parametrului Hubble Hjnf al epocii inflaționiste Prin urmare, condiția ( , ) cu L = A(u) - const Atunci ecuația ( ) ia forma simplă dmdf + |A| = , ( , ) iar condiția la limită pentru aceasta este Problema Rafinați estimarea volumului cu patru dimensiuni care apare în ( ) Luați integrala rezultată numeric Să privim în viitor Pentru і і , estimarea timpului de tunel itUnn din "al nostru", vidul fals electroslab depinde de natura energiei întunecate: durata de viață este mult mai lungă pentru Univers, unde constanta cosmologică domină, în comparație cu Universul, în viitor din care din nou, dintr-un motiv sau altul, materia domină, vezi fig Într-un univers dominat de constanta cosmologică, dimensiunea spațială semnificativă este dimensiunea orizontului de evenimente, H^ = Hq ^ ^ ~ Hq Prin urmare, timpul de tunel pentru acesta este estimat din relație tunn e" def ~ Rc (H Rc) În Universul dominat de materie non-relativistă, dimensiunea părții vizibile este estimată ca H (t) ~ i, deci pentru timpul de tunel avem /i(L/)\ - I tunn e"zSh ~ \rc/ ( , ) ( , ) problemă cu infraroșu IQ m Masa cuarcului t Mt (GeV) Orez Durata de viață a vidului fals pentru Univers dominată în viitor de constanta cosmologică (curba din dreapta) sau materie, în funcție de masa cuarcului t / ] Bara verticală corespunde incertitudinii în măsurarea experimentală a mt Relația ttunn ^tunn decurge direct dintr-o comparație a ( ) cu ( ) Problemă cu infraroșu În această secțiune, vom vedea că, la temperaturi finite, teoria perturbației cu privire la constantele de cuplare nu este în niciun caz întotdeauna aplicabilă, chiar dacă aceste constante de cuplare sunt mici [ , ] Să discutăm mai întâi această întrebare la nivel calitativ Motivul fizic al inaplicabilității teoriei perturbațiilor este că funcțiile de distribuție ale bosonilor fB \u d (e "/t - I) - sunt mari la energii joase ale particulelor w Din această cauză, interacțiunea dintre bosonii la energii scăzute este îmbunătățită în mediu Într-adevăr, pentru momente mici și mase de particule, p C T, m C T, funcția de distribuție bosonică are forma /v(p) = - Capitolul Tranziții de fază în universul timpuriu În teoria cuantică a câmpului, aceasta înseamnă că densitățile numărului de particule cu momente mici, mediate pe starea mediului, = /v(p)d'(p-p), grozav in comparatie cu comutatorul > = = / - λnp) J Sus Suntem interesați de contribuția regiunii infraroșu (IR), "F O)" / L = p dp T Wp U)p dp p P w ' Astfel, amplitudinea fluctuațiilor câmpului cu momente de ordin p este estimată ca s "Φ ( r)))p = T^ b'p Câmpul este într-un regim liniar dacă contribuția pătratică (liberă) la energia liberă este mare în comparație cu contribuția de interacțiune Pentru p > m , contribuția liberă poate fi estimată ca (VF) = p F În conformitate cu procedura utilizată în acest capitol, alegem autoacțiunea câmpului Ф sub forma Л Ф , unde h este o constantă mică de cuplare Raportul dintre contribuția de interacțiune și contribuția liberă la energia liberă este estimat ca /g Ф h T p / p \ h Tp (VФ) ~ și>* V ~ , Prin urmare, pentru un câmp fără masă, obținem /g F h T (VF) ~ p ' ( , ) Câmpul este în modul liniar dacă acest raport este mic, ceea ce este adevărat pentru p h T În regiunea infraroșu p = nTn', n! = ± / , ± / , , sunt nenule și proporționale cu T Prin urmare, câmpurile fermionice sunt neimportante din punct de vedere al proprietăților infraroșu ale teoriei Aceasta rezultă și din considerațiile prezentate la începutul acestei secțiuni: funcțiile de distribuție a fermionilor /f = (ew/T + ) nu cresc la energii joase w conform principiului Pauli Revenind la acțiunea ( ), observăm că este acțiunea câmpurilor vectoriale tridimensionale cu masa M(o) și constantă de cuplare dimensională dt = dVT ( , ) Raportul valorilor dimensionale [p^ ^] /TW(ș>) este constanta efectivă de cuplare Într-adevăr, în cadrul teoriei perturbațiilor, potențialul efectiv (mai precis, - V(fU) este dat de suma diagramelor ireductibile cu o particulă fără linii externe (vezi Anexa D), așa cum se arată în Fig în acest caz, vorbim despre diagrame într-o teorie tridimensională cu acțiune ( ) Diagramele cu n bucle contribuie la ( Veff, proporțional și pro- o sută de consideraţii dimensionale această contribuţie Orez Un exemplu de diagramă are ordinea lui, care contribuie la efectivul (z) i (n-i) potenţial tdp) J / К// [M (c))]"- L \m(f) J ' Se poate observa că parametrul de expansiune în teoria perturbației este [ / )] /M( Нп unde n ~ T este densitatea numărului de particule din mediu Astfel, echilibrul termodinamic în raport cu procesele sphaleron are loc atunci când ȚI'T' -$■ > H(T) = ( , ) G MP "Utilizam terminologie comună, deși nu tocmai corectă, aici, vezi discuția din capitolul Neconservarea numerelor de barion și lepton La temperaturi ridicate, folosim ( ) și obținem T Problema În cazul unei temperaturi peste temperatura tranziției electroslabe, luați în considerare situația generală când densitățile tuturor celor trei numere conservate ( ) sunt diferite de zero Arătați că densitatea numărului barionic este încă determinată de formula ( ) Încălcarea numărului barion în Teoriile Marii Unificate Un alt mecanism de încălcare a numerelor de barion și lepton apare în teoriile Marii Unificări Ele conțin noi particule supermasive, vectori și scalari (și în teoriile supersimetrice, fermioni, de asemenea) - în ale căror interacțiuni cu quarcii și leptonii obișnuiți numerele de barion și leptoni sunt deja încălcate la nivelul teoriei perturbațiilor De exemplu, un vârf ca cel prezentat în Fig a, care descrie interacțiunea bosonului vectorial V cu doi cuarci (spre deosebire de vârfurile gauge ale Modelului Standard, în care apar un cuarc și un antiquarc) Prezența unui astfel de vârf nu înseamnă încă că numărul barionului nu este conservat: dacă ar exista, atunci bosonului V i-ar putea fi atribuit numărul barionului / , iar atunci numărul barionului ar fi conservat Totuși, dacă există și un vârf de tipul prezentat în Fig b (de ce arată un antilepton și nu un lepton va fi clar din cele ce urmează) atunci încălcarea numărului barionului are loc într-adevăr: de exemplu, schimbul unui boson V duce la procesul descris în Fig , în care numărul barionului nu este conservat în mod explicit Interacțiuni fig duce la instabilitate a protonilor, vezi fig Orez Interacțiunea unui boson vectorial cu q quarci antiquarcii q și antileptonii l Neconservarea numerelor de barion și lepton Există restricții experimentale severe asupra duratei de viață a protonilor: în funcție de modul de dezintegrare tr > ІО -ІО ani ( , ) Orez Procesul cu schimbul bosonului vectorial V, care duce la încălcarea numărului barion Acest lucru implică restricții puternice asupra parametrilor interacțiunilor cu încălcarea numărului barion Din diagrama din fig obținem următoarea estimare pentru lățimea dezintegrarii protonilor, GR Qy- DOMNUL' unde аѵ = ^/( тг), gv este constanta de cuplare prezentă în fiecare dintre vârfuri; multiplicatorul M~ în amplitudine (adică Mv' în lățime) a apărut datorită propagatorului bosonului V, iar factorul m? plasat din motive dimensionale De aici și din ( ) obținem constrângerea Mv > IO GeV ( ) Astfel, interacțiunile în cauză pot fi semnificative pentru cosmologie doar dacă Universul a atins temperaturi comparabile cu scara Marii Unificări L/sit ~ - e GeV ( ) Orez Diagrama care duce la dezintegrarea protonilor Dacă teoria nu include noi fermioni, ci este limitată doar la fermionii modelului standard, atunci interacțiunile care încalcă numărul barionului sunt descrise de diagramele din Fig și este antileptonul care apare în b Aceasta decurge din invarianța sub grupul gauge Capitolul Model standard, așa cum vom vedea la sfârșitul secțiunii Din punctul de vedere al generării asimetriei barionice, este remarcabil că toate aceste interacțiuni se conservă (V-G) dacă bosonilor vectoriali V și bosonilor scalari analogi S li se atribuie (V-G) = / Prin urmare, generarea de asimetrie barionică numai datorită acestor interacțiuni este imposibilă: o astfel de generare s-ar produce la temperaturi peste tranziția electroslabă, în timp ce (B - L) ar rămâne egală cu zero, iar procesele luate în considerare în secțiunea anterioară ar duce la spălare aproape completă din asimetria barionică Rețineți că o situație similară apare în supersimetric teorii Orez Încălcarea vârfului de interacțiune (B - L) Dacă există noi fermioni în teorie, atunci (B-L) poate să nu fie conservat în interacțiuni care încalcă numărul barionului Un exemplu simplu se obține dacă adăugăm la fermionii modelului standard fermionul A/, care are numere barionice și leptoni zero și este neutru în raport cu toate interacțiunile gauge Stan model cadou Apoi, împreună cu vârfurile din Fig , vârful prezentat în fig Final stările prezentate în fig au (B - L) = / , în timp ce starea finală prezentată în fig , are (B - L) \u d - / , ceea ce indică o încălcare a (B - B) O altă posibilitate este că este un lepton acestea are numărul lepton B = Motivul pentru care teoriile Marii Unificări au interacțiuni precum cele prezentate în Fig a b, în continuare Unificarea mare a interacțiunilor puternice și electroslăbite implică faptul că toate aceste interacțiuni cu un indicator de energie ultraînaltă sunt o singură interacțiune Cu alte cuvinte, grupul gauge al modelului standard SU( )C x SU( )W xUY este un subgrup al grupului gauge simplu G iar fermionii cunoscuți formează (eventual prin adăugarea de noi fermioni) reprezentări ale grupului G Rezultă imediat că în multipletul, din care face parte dubletul lepton (și în multipletul, eventual altul, căruia îi aparține leptonul încărcat drept), trebuie să existe fermioni care se transformă netrivial în raport cu SV( ) grupul C, adică având culoare Dacă sunt introduși prea mulți fermioni noi, atunci acești parteneri de culoare ai leptonilor ar trebui identificați cu quarci obișnuiți Mai mult, deoarece quarcii și leptonii sunt acum împreună în același multiplet gauge, trebuie să existe bosoni gauge care au o interacțiune de tipul prezentat în Fig În același multiplet cu particule colorate care formează un dublet în raport cu grupa SV( )U-, pot exista particule colorate care sunt singlete în raport cu SV( )U- Cu alte cuvinte, într-un multiplet de grup G care conține dublete de quarci stângi, pot exista fermioni colorați V( )n-singlet, care Neconservarea numerelor de barion și lepton trebuie lăsată și secara Aceștia sunt antiquarcii stângi Astfel, sunt posibile multiplete ale grupului G, care conțin atât quarci, cât și antiquarci, ceea ce duce la interacțiuni de tipul prezentat în Fig a Cel mai simplu exemplu (totuși, aparent nu este realist) este o teorie cu un grup gauge G = ( ( ) [ ], în a cărei algebră algebrele gauge ale modelului standard sunt încorporate după cum urmează: ^ ( ) e: Y ' S £ / ( ) "-: fes - С)І dl eL - -dî с^ - / unde superscriptul se referă la culoare și și denotă câmpurile antiquarcilor stângaci (antitriplete în raport cu ( ( )c și ( ( )m) singlete) > Problema Să se arate că în modelul descris toți fermionii au exact numerele cuantice de fermioni ale modelului standard în raport cu grupul SU( )с x ( ( )ѵѵ- x UY încorporat în SU( ) conform ( ), ( ) Bosonii gauge formează reprezentarea alăturată ( ( ) ( -plet) În plus față de bosonii gauge cunoscuți corespunzători algebrelor ( ), ( ), există încă bosoni ale căror câmpuri sunt încorporate în algebra ( ( ) după cum urmează: DESPRE DESPRE VI O O O V * m ( * R Ooo T/z* R" Și* V p" V vp " V p o O şi' ■ O unde fiecare dintre câmpurile U£, V£ este complex și descrie doi bosoni vectoriali Interacțiunile acestor bozoni cu quarci și leptoni au exact forma prezentată în Fig a, b o Problema Scrieți toți termenii lagrangianului pentru interacțiunea bosonilor Vc și cu quarcii și leptonii Sugestie: pentru compactitatea notației, luați în considerare faptul că câmpurile împreună formează un SU ( fv-doublet) și sunt SU( )s- tripleti Capitolul Scara ( ) apare firesc în teorie [ ] Luând în considerare efectele cuantice (bucle), "constantele de cuplare" din teoriile gauge depind de fapt slab (logaritmic) de energie (mai precis, de impulsul Q transferat) La energii joase, valorile constantelor gauge ale grupurilor SU( )C SU( )W și t (l)y ale modelului standard sunt foarte diferite, dar converg pe măsură ce energia crește, așa cum se arată schematic în Fig Orez Reprezentarea schematică a evoluției constantelor de măsurare a transferului de impuls în extensia supersimetrică a modelului standard ad - a , = f Problema Fie interacțiunile din fig sunt absente, iar interacțiunile din fig disponibil Fie generată asimetria barionică în Univers la Tshd (de exemplu, în dezintegrarea bosonilor scalari supergrei S de-a lungul canalelor S -* qq și S qAb, cf Fig a și ) Presupunând că fermionii de Al au o masă Majorana mare tg tbn, găsiți constrângerile pe na md și h,\ din cerințele: (a) asimetria barionului trebuie păstrată până în epoca actuală; (b) fermionii Al trebuie să se descompună mult timp înainte de epoca nucleosintezei În aceste condiții, estimați contribuția interacțiunilor ( ) la masa Majorana a neutrinilor obișnuiți În cele din urmă, să ne întoarcem la încă un caz notat mai sus Și anume, luăm în considerare un nou fermion neutru Al cu număr de lepton + și presupunem că numărul de lepton este conservat la energii și temperaturi sub Mgut (până la efectele electroslăbice), iar noul lepton are o durată de viață scurtă Posibilitatea minimă este ca Al să fie componenta din stânga a fermionului L de Dirac Atunci se pot adăuga termeni la Lagrangianul modelului standard (nu scriem termenul cinetic pentru L) MdAL + LdLYAT + HP Dacă masa Λ este mare în comparație cu masa bosonului Higgs, Mg > m, atunci leptonul Λ se va descompune în principal de-a lungul canalelor Dezintegrarea M, \ i/v și N -> în aproximarea arborelui zheniya Verificați validitatea estimării ( ) și a relației ( ) în aproximarea arborelui Generarea asimetriei în descompunerea particulelor În teoriile care extind modelul standard, apare adesea un mecanism simplu pentru a genera asimetria barionică a Universului în dezintegrarea particulelor Așa cum am discutat în Secțiunile și , astfel de teorii pot conține noi particule grele ale căror descompunere încalcă numerele de barion și/sau lepton De fapt, încălcarea (B-L) este semnificativă: în Universul timpuriu, dezintegrarea acestor noi particule grele apar la temperaturi peste temperatura de tranziție electroslabă, astfel încât, datorită proceselor electroslăbice descrise în Secțiunea , asimetria barionică rămâne în Univers doar dacă în stadiile incipiente, este generat diferit de zero (B - L) După cum am discutat în Secțiunea , în teoriile Marii Unificări, de exemplu, procesele de dezintegrare a unui nou boson scalar S (sau a unui boson vectorial V) prin canale sunt posibile: ( ): Sqq, ( ): S^q\, ( , ) unde q denotă quarci obișnuiți, iar A este un nou fermion care este neutru în raport cu S[/( )c x SC ( )lv x ( ( )y) și are un număr lepton La egal cu Vom discuta posibilitatea generării asimetriei barionilor din cauza proceselor electroslăbice înseși în Secțiunea Generarea asimetriei în descompunerea particulelor sau - (pentru certitudine, presupunem Pd = ) Pentru a simplifica formulele de mai jos, neglijăm dezintegrarile S → qî deși acest lucru nu este deloc necesar În stările finale ale proceselor de primul și al doilea tip (B - L) are valorile (BL)( ) = |, (B-£)( ) = -| Bosonul S este un antitriplet la culoare, așa că în teorie trebuie să existe antiparticula lui S, un triplet Dezintegrarea acestora din urmă prin canale ( ): Sqq, ( ): mp\ ( , ) au în stări finale (В-В)(І) = -|, (В-і)( ) = | Dacă, la o temperatură care depășește masa bozonului m , particulele S și S sunt în echilibru termodinamic, atunci numărul lor, până la factorii de culoare și spin, este același cu numărul de particule de alte tipuri Pe măsură ce temperatura scade, echilibrul termodinamic este încălcat: -bosonii se descompun, iar procesul invers al formării lor nu are loc Ca urmare, formarea unei asimetrii (B - B) este posibilă: aceasta necesită ca probabilitățile de dezintegrare ( ) și ( ) să nu coincidă cu probabilitățile de dezintegrare (V) și respectiv ( ) Să notăm lățimile parțiale ale proceselor ( ), ( ), (Î) și ( ) cu Hz), Г( ) G(y), Gf În dezintegrarea unui -bozon și a unuia -bozon, se formează asimetria (B-B) tot zg(i) " zg( ) g- zg ( ) "z ( ) J ' unde ГіОІ este lățimea totală a bozonului , care, conform teoremei CPT, coincide cu lățimea totală a bozonului , r{o£ - r(p - r( ) - r(!) - r( ) (presupunem pentru simplitate că nu există alte canale de dezintegrare) Ținând cont de ultima egalitate, obținem pentru "asimetria microscopică" este egală în ordinea mărimii la unitate pentru ms > mSf și scade odată cu descreșterea ms/ms> (am neglijat masele fermionilor) o Problema Calculați asimetria pentru procesele considerate, considerând S și S' ca scalari Găsiți dependența acesteia de raportul de masă al bosonilor S- și S', luând în considerare ms (dar nu neapărat ms ms>) Să ne întoarcem acum la generarea efectivă a cosmologică (B-/^-asimetrie Cea mai simplă situație apare atunci când particulele S și S sunt în echilibru termodinamic la T ms, iar la T ms densitatea numărului de particule S (și antiparticulele lor) este aceeași cu cea a tuturor celorlalte particule ultrarelativiste din plasma cosmică, ns ~ T , adică s d* unde, ca mai înainte, s este densitatea entropiei Ca rezultat al decăderilor ulterioare ale S și S, se formează o asimetrie ~ - ( , ) s d* Se poate observa că în acest caz asimetria este destul de mare chiar și cu o mică asimetrie microscopică: valoarea necesară a lui Ab l ~ IO- se realizează la d ~ IO- (presupunem că numărul de grade de libertate p* la T ~ ms nu diferă mult de valoarea sa din modele, ) Capitolul Condiția ( ) presupune că masa particulelor S este foarte mare Într-adevăr, având în vedere estimarea Gsh ~ ms, ( , ) tg unde g este constanta de cuplare a lui S cu fermionii, obținem că condiția ( ) se reduce la forma Q ms > (P- ) G De exemplu, pentru q /( m) ~ IO- obținem ms > IO GeV Posibilitatea de a încălzi Universul la astfel de temperaturi pare a fi foarte problematică Pentru constante de cuplare mici, condiția ( ) este mai ușor de îndeplinit, dar chiar și în acest caz masa particulelor S trebuie să fie mare Într-adevăr, dacă parametrii nu sunt ajustați, estimarea pentru asimetria microscopică are forma ( ), adică ІО- , i e ms > IO GeV Afirmația generală este că generarea de asimetrie în dezintegrarea particulelor poate avea loc în cazul particulelor de masă u mare respectiv la temperaturi ridicate Observăm că în scenariul simplu descris acum, a treia condiție enumerată în Secțiunea (abaterea de la echilibrul termodinamic) este satisfăcută destul de banal: la T Dv-L ■ *Mr>G> adică din nou primim ms > IO GeV Această limitare poate fi ușor slăbită prin luarea în considerare a modelelor în care constantele de cuplare sunt de diferite ordine de mărime (de exemplu, constantele și q^') sunt mari în comparație cu q^ și q( ) din diagrama din Fig ), dar în orice caz masa particulelor S se dovedește a fi destul de mare Rezumând, putem spune că dezintegrarea particulelor grele; oferă un mecanism foarte eficient de generare a asimetriei (B-D) și, în consecință, a asimetriei barionului Acest mecanism poate funcționa în Grand Unified Theories cu nonconservation (B-L) De asemenea, poate fi generalizat la teoriile supersimetrice ale Marii Unificări, iar atât bozonii, cât și fermionii grei pot acționa ca particule S O anumită dificultate (dar depășită) pentru teoriile Marii Unificări este faptul că scara caracteristică a masei din ele este foarte mare (vezi ( )), iar temperaturile corespunzătoare nu au putut fi atinse în Univers (este exact cazul în majoritatea modelelor inflaţioniste) Obținem estimarea ( , ) Deocamdată, vom presupune că la T S ( ) trebuie să apară cu o probabilitate foarte mică, deoarece energia celor două particule inițiale din sistemul centrului de masă trebuie aleasă egală cu masa particulei S cu o precizie de ordinul lățimii sale Г^О£ Probabilitatea proceselor inverse, totuși, nu este mică: în echilibrul termodinamic, numărul de dezintegrari și dezintegrari inverse ale particulelor S ar trebui să fie același Prin urmare, dacă quarcii și leptonii au funcții de distribuție de echilibru, numărul de dezintegrari inverse pe unitatea de timp (în volumul comoving) este J(no p'a ) dt = rtot • nesq • a , ( , ) unde nesg este concentrația de echilibru a particulelor S o Problema Să neglijăm expansiunea Universului Arătați prin calcul explicit, folosind funcțiile de distribuție de echilibru ale quarcilor, că rata procesului de retro-producție ( ) este egală cu *fcȘ = r(S- gg)-n?, Capitolul unde Г(S -> qq) este lățimea parțială a dezintegrarii S -> qq Notă: limitat la cazul temperaturilor scăzute, T ms; culoarea quarcilor și a particulelor S este ignorată Dezintegrarea particulelor S oferă următoarea contribuție la modificarea numărului lor pe unitatea de timp în volumul însoțitor: d(n^a ) , - -I-tot "Tts" & • dt ( , ) Adăugând ( ) și ( ), obținem ecuația Boltzmann pentru concentrația particulelor S =-rtot • (ns • a - • a ) ( , ) Să considerăm acum densitatea (B - B) în mediu (fără pierderea generalității vom presupune că particulele S și S au (B - B) = ), notând-o pv-b-d, modificarea se produce datorită la mai mulți factori În primul rând, se formează ca urmare a descompunerilor lui S și S la o rată & ■ G tot ■ ns ' d (pretutindeni vorbim despre o modificare (B - B) în volumul însoțitor) În al doilea rând, chiar dacă (B - L) în mediu este zero, încălcarea CP în dezintegrarea inversă duce la contribuția - ■ Ttot • neq ■ a , astfel încât în echilibru termodinamic (B-B) nu se formează În cele din urmă, dacă există deja o valoare diferită de zero (B - B) în mediu, atunci acesta este spălat din cauza formării particulelor S Într-adevăr, dacă în mediu sunt mai mulți cuarci decât antiquarci, există mai multe procese de dezintegrare inversă qq -> S decât procese qq -> S Modificarea (B - L) datorată acestui mecanism este proporțională cu numărul total de inversări scade, adică valoarea ( , ) și un exces de fermioni cu pozitiv (B - B), adică contribuția corespunzătoare este egală cu T- ea nB-L -cTtot -n^ • a • -, q unde nq este concentrația de echilibru a quarcilor, iar constanta c ~ ia în considerare numărul de canale de dezintegrare Ca rezultat, obținem ecuația d (? B-L - a ) g, ( ea \ m- ea nB - L = d • Ftot • (ns • a -nesq • a) - сГіоі ■ neq ■ aJ •- gіt - ' z T) Primul termen din partea dreaptă este responsabil pentru generare, iar al doilea pentru spălare (B-B) Simplificăm oarecum prezentarea: pe lângă dezintegrari și dezintegrari inverse în dinamică (B - L), un rol joacă și procesele de împrăștiere rezonantă a fermionilor între ele Următoarele formule sunt însă valabile: în esență, rezultă din considerația că în echilibrul termodinamic (B - L) = și ns = Imprăștirea nerezonantă ne aflăm în noi nu se ține cont de prezentarea oarecum simplificată, vezi secțiunea în acest sens Generarea asimetriei în descompunerea particulelor Este convenabil să folosiți ecuația ( ) și să scrieți d^B-La ) d(nsa } -J -i-^-crtot n/-a pv-l nq ( , ) Sistemul de ecuații ( ) și ( ) face posibilă găsirea densității numerice a -particulelor și a asimetriei (B - L) în orice moment de timp, dacă sunt date la un moment inițial tj Este convenabil să introduceți valorile " Pv-L ȘI ^BL = G ' ( , ) Asa de nsa = const • Ns, pv-l^ = const • Nb-l cu aceeași constantă În plus, introducem o variabilă Domnișoară Z~T și folosește ce t Т H(T) = H(T = ms) - T Apoi, ținând cont de relația nq oc G , ecuațiile ( ) și ( ) iau forma ^ = -Kz(Ns-N?), = Kz ■ A''' ■ Nb-l, dz dz ( , ) ( , ) unde parametrul K este definit în ( ) şi Reamintim că ne interesează cazul K În plus, temperaturile scăzute, T ms, sunt de interes adică z Atunci concentrația de echilibru a particulelor S este (nu scriem factorii de spin și culoare) / jp~ms/T tg / msT adică până la o constantă numerică nesemnificativă c N^q = cz / e~z ( , ) Astfel, mărimile care intră în ecuațiile ( ), ( ) sunt definite explicit Capitolul Să începem cu ecuația ( ) Soluția lui arată ca Ns(z) = exp|-y (z - z, )|/fz'^ (z/) dz + exp|-y (z - z ) }ns(zJ, unde Zi = ms/Ti este initial valoarea variabilei z la care este data densitatea particulelor S Ns{zi} Din aceasta solutie se poate observa ca la K se uita rapid valoarea initiala a densitatii particulelor S (termenul doi) tinde rapid spre zero) contribuția principală la integrală vine din regiunea z' apropiată de z (dacă Ars (z) nu este prea mic), deci Ns(z) = Nes Țeq e-'^-^dz' + ( - ) Unde /(z, z') = Y(z")Kz" dz" Se poate observa că, ca și densitatea inițială a particulelor S, asimetria inițială este, de asemenea, uitată rapid la K mare dacă temperatura inițială este de ordinul a sau ceva mai mică decât ms (astfel încât ArsQ(zi) să nu fie prea mic) ) > Sarcina Fie ca temperatura maximă din Univers să fie egală cu Ті și К Estimați valoarea maximă a lui Ті, la care asimetria inițială (В - L) se păstrează în cea mai mare parte până astăzi Presupunând că temperatura inițială este suficient de apropiată de ms sau mai mult de ms, neglijăm al doilea termen din ( ) și scriem pentru asimetria rămasă la temperaturi scăzute, los rlF'jeq Nb l = - -e-^-^-dz, ( , ) Jodz Generarea asimetriei în descompunerea particulelor unde este /( ) = I(r, oo) = [N* (z')kz' dz' Jz Integrala ( ) este câștigată la z destul de mare (adică, temperaturile mici în comparație cu ms): asimetria formată la z ~ (adică, T ~ ms) datorită primului termen din ( ) este spălată la evoluția ulterioară Din ( ) avem pentru z mare = -cz / e~z = -N?(z) ( , ) Astfel, integrandul din ( ) este produsul a doi factori exponențiali: factorul descrescător e- de la ( ) (scăderea concentrației de -particule și, în consecință, efectul de generare (B - L) cu creșterea , adică scăderea temperaturii) și un factor de creștere e /^ ^ (slăbirea procesului de spălare a asimetriei cu scăderea temperaturii) O astfel de integrală de șa este determinată de comportamentul integrandului în punctul minim al exponentului, adică expresia /( ) = ( ) + Acest minim este atins la = * astfel încât N^z^Kz* = ( , ) Reamintind ( ), avem pentru K mare (vezi Secțiunea pentru rezolvarea ecuațiilor de acest tip) * \u d nbO ( n ( nR)) \u d nK + O ( n ( n C)) ( , ) În acest moment, atât integrala /( *) în sine, cât și derivatele sale prima și a doua sunt de ordinul unității, astfel încât /( *) = * + ( ) Ultima relație înseamnă că integrala ( ) este colectată în regiunea din jurul * din dimensiune Az ~ lh și A'i -> lh sunt egale între ele Cu toate acestea, când se iau în considerare contribuțiile buclei, acesta nu este cazul dacă constantele de cuplare care apar în Lagrangianul ( ) sunt complexe, adică are loc încălcarea CP În Fig Orez Amplitudinea dezintegrarii Ni -> lah este dată de suma contribuțiilor din diagrama arborescentă și diagramele cu o singură buclă În cel din urmă, însumarea numerelor generației este implicită Diagramele cu o singură buclă care nu contribuie la asimetrie nu sunt afișate În apropierea vârfurilor sunt indicate cele care apar în ele Constante Yukawa Capitolul Lățimea parțială a dezintegrarii H -> lh la nivelul unei bucle este astfel dată de expresia G(M -> lh) = const ■ ^ yia + D un L U\zU~:aU~ > ( , ) unde Mu este masa particulelor N- (neglijăm masele de particule ale modelului standard: vom vedea că leptogeneza are loc la T GeV), iar D(Mi/My) este expresia pentru suma diagramelor cu o singură buclă prezentate în Fig Formula pentru lățimea de dezintegrare parțială M → lh se obține din ( ) prin înlocuirea constantelor Yukawa cu unele conjugate, ya/ -♦ m/*^ denotând ІshP t? avem pentru asimetria leptonului microscopic g G(M lh) - G(M îh) = -r - tot Sunt ZQ lî/lal ( , ) Aici se ține cont de faptul că Im( /iQ /*a) = pentru = , astfel încât diagramele cu schimbul particulei în sine să nu contribuie la asimetrie În cele ce urmează, vom lua în considerare cazul ierarhiei de masă Mi, M , f HALA А/ ' iar expresia pentru asimetria microscopică ia forma Mi t ( * * " tenge IY mvc> ( , ) ( , ) t> Sarcina Arătați prin calculul direct al diagramelor Feynman că pentru Mu Mi egalitatea ( ) este îndeplinită În legătură cu expresiile ( ) și ( ) facem următoarea remarcă Combinațiile de constante Yukawa incluse în ele diferă de combinațiile de constante care apar în matricea de masă a neutrinilor (a se vedea Anexa C, formula (C )), ma â = ^Y-ya^-Y^- ( , ) Asimetria barionică și mase de neutrini: leptogeneză De exemplu, transformarea unei matrice ya/z de forma yU ( , ) cu o matrice unitară U modifică matricea de masă a neutrinilor mQ/( , dar lasă invariante expresiile ( ) și ( ) Acest lucru nu este surprinzător: transformarea ( ) corespunde unei modificări în baza câmpurilor leptoni la, iar rezultatul pentru asimetrie din alegerea acestei baze nu depinde (nând cont de masele de leptoni ale Modelului Standard, toate bazele câmpurilor de leptoni sunt echivalente ) Din aceasta este clar că asimetria nu este în general direct legată de parametrii de matricea Pontecorvo-Maki-Nakagawa-Sakata (PMNS), care descrie amestecarea neutrinilor obișnuiți și este responsabilă pentru neutrini Prin urmare, măsurarea parametrilor oscilațiilor neutrinilor nu permite, în general vorbind, să se ofere un răspuns fără ambiguitate la întrebare dacă există o asimetrie în dezintegrarea fermionilor grei Na Cu toate acestea, existența oscilațiilor neutrinilor oferă unele indicații că matricea constantelor Yukawa v / are o indicație suplimentară a posibilității de asimetrie în dezintegrarea particulelor de Na este descoperire în experimente viitoare, încălcarea CP în oscilațiile neutrinilor: va însemna că elementele matricei de masă a neutrinilor și, prin urmare, constantele Yukawa, sunt complexe, cel puțin în baza gauge Vom reveni la discuția cu formula ( ) pentru asimetria microscopică și acum să trecem la generarea asimetriei leptonilor în dezintegrarea particulelor R'i Analiza acestuia repetă textual cea efectuată în secțiunea , așa că vom folosi rezultatele obținute în ea La un fix, generarea asimetriei are loc cel mai eficient la GM(LL) " H(T = M ), ( , ) în acest caz, totuși, trebuie să presupunem că particulele de Ni sunt produse în mod eficient în plasma cosmică la T LD datorită interacțiunilor care sunt suplimentare în comparație cu interacțiunile Yukawa ( ) Dat fiind A și că T H = Mpi obţinem că inegalitatea ( ) poate fi scrisă ca mi С ■ v ~ eV, ( ) Мрі unde ti = E L/ 'r' ( °) Capitolul este suma valorilor absolute ale contribuțiilor particulelor R'i la matricea de masă a neutrinului Se poate observa că în acest caz este necesară o ierarhie puternică a constantelor Yukawa : dacă toate ya/z ar avea același ordin de mărime, atunci contribuția celei mai ușoare particule UVi la matricea de masă ( ) ar fi cea mai mare și masele tuturor neutrinilor ușori ar fi mai mici de eV, în contradicție cu experimentul (vezi discuția din Anexa C înainte de formula (C )) Să continuăm totuși să discutăm acest caz și să obținem o estimare a masei Mi pentru acesta, presupunând cu certitudine că în natură o ierarhie directă a maselor de neutrini (C ) este realizată cu o masă mică din starea de masă cea mai ușoară Când inegalitatea ( ) este satisfăcută, estimarea pentru asimetria rezultată a leptonului (și, prin urmare, a barionului) are forma (vezi ( )) În plus, formula ( ) poate fi scrisă ca ( L ) Unde r sha = C - ) este contribuția particulei A'-, la matricea de masă a neutrinului Având în vedere (p ) avem ZL/ tgg Asimetria Al ~ IO- se obține la q ~ IO- (presupunând că q* ~ , ca în Modelul Standard), prin urmare AL > GeV Dacă nu se ia în considerare ajustarea parametrilor modelului, atunci această cantitate oferă scara minimă de masă pentru particulele grele de Na ceea ce face posibilă explicarea asimetriei barionilor prin descompunerea lor: în acest caz, temperatura maximă care a fost atinsă în Univers trebuie să depășească GeV Poate o posibilitate mai naturală este că există o ierarhie directă a maselor de neutrini (S ) și este legată de ierarhia inversă a particulelor grele Na, astfel încât x A/f , x M^ , ti x și A/i AL "C A/s În acest caz, pentru expresia ( ) avem estimarea HPi ~ Watm - , eV ( , ) Deși această posibilitate nu pare firească, nu poate fi considerată exclusă Amintiți-vă, în acest sens, că ierarhia puternică a constantelor Yukawa are loc în Modelul Standard pentru leptoni și quarci încărcați Asimetria barionică și mase de neutrini: leptogeneză astfel încât inegalitatea ( ) și, în consecință, inegalitatea ( ) nu sunt satisfăcute, iar generarea asimetriei leptonilor este suprimată prin procesul de spălare a acestuia Să folosim estimarea ( ) și să scriem L " ( , ) Pe de altă parte, pentru = , expresia ( ) este estimată cu ~ msoi, deci din ( ) și ( ) avem L/i > GeV Vedem că, chiar și în cazul cel mai puțin favorabil pentru leptogeneză, scara de masă necesară a noilor particule nu este incredibil de mare Remarcăm că în acest caz nu este necesar să se implice mecanisme suplimentare pentru formarea particulelor de Ar la temperaturi ridicate, deoarece acestea sunt produse destul de intens în procesele de dezintegrare inversă; este suficient să presupunem că Universul a fost încălzit la temperaturi (vezi ( )) T > - ~in# Deci, în scenariul leptogenezei, asimetria barionică necesară este într-adevăr formată în Belennaya, iar parametrii modelului pot sta într-o gamă destul de largă de valori În mod remarcabil, valorile maselor de neutrini indicate de experimentele de oscilație nu se află prea departe de valoarea tgv despre AICI" ~ dl deci factorul de suprimare ( , ) nu este oricum prea mare Cu alte cuvinte, tocmai în cazul maselor de neutrini mn z* care ne interesează, toate particulele Ar sunt nerelativiste, iar pentru secțiunea transversală a proceselor de tipul ( ) avem estimarea U-u-u-u aih = const • y j a- ~i (amintim că particulele N-, sunt fermioni, al căror propagator la momente și energii mici este egal cu /LD) Luând în considerare expresia (С ) pentru matricea de masă a neutrinilor, această secțiune transversală poate fi scrisă ca Tr(mm') a//, - const -: = const ■ - > mu Asimetria barionică și mase de neutrini: leptogeneză Deja din considerente dimensionale rezultă că G/l = const ■ aih • T (leptonii și bosonii Higgs sunt ultrarelativisti la temperaturi interesante) Ca urmare, avem că pentru z > z*, atunci când procesele de dezintegrare și dezintegrare inversă sunt nesemnificative, asimetria leptonului respectă ecuația dNL dz = -const • M-PlT Y mî Mi V* ■ Nl = -const • z Г ■NL, unde constanta este de ordinul unității Din această ecuație rezultă că procesele de împrăștiere conduc la suprimarea suplimentară a asimetriei rezultate de către factor exp z* const E f CONst E -r- • MPtMi > = exp ІО GeV (în acest caz z* ~ ), atunci limitarea devine mai puternică, tv = c/U Bariogeneză electroslabă unde A este constanta de autoacțiune a câmpului Engler-Braut-Higgs, parametrul este definit prin formula ( ), iar constanta c ia valori de la / la / în funcție de cât de mult faza tranziția este întârziată (vezi formulele ( ), ( )) Luând în considerare relația dintre masa bosonului Higgs și câmpul mediu de vid Engler-Braut-Higgs, mn = V XV obținem că condiția ( ) ar putea fi îndeplinită în modelul standard numai dacă bosonul Higgs avea o masă mică i mh qR + hc ( , ) Faza dependentă de timp t\(i) duce la încălcarea CP în sectorul fermionului și, în cele din urmă, la generarea asimetriei barionului Modelul este cel mai ușor de analizat făcând o rotație de fază dependentă de timp a câmpului qn , ( ) Rotația de fază ( ) conduce la un termen suplimentar în Lagrangianul fermionic care rezultă din termenul cinetic iqR^d^qR WR-fd^qR + qR^qR^ Se poate observa că ultimul termen de aici conduce la o modificare a hamiltonianului teoriei H^H-^Nr ( ) Unde Mg = Y qR °qR d x este operatorul numărului de quarci drepte Să presupunem că tranzițiile quarcului drept la quarcul stâng (de exemplu, qR -> q^ + Tr) sunt procese rapide în comparație cu rata de modificare a lui t\, în timp ce procesele de neconservare anormală a numărului barion , după cum am menționat mai sus, sunt lente Neglijând pe acesta din urmă, numărul barionului este zero Pentru Hamilton ( ), aceasta înseamnă că mediul are un potențial chimic local zv față de numărul barion, singurul număr cuantic conservat în ipotezele indicate Calculul energiei libere la col se reduce la o nouă înlocuire a hamiltonianului ( ) cu R - ^Nr - ^(Nr + Rb), ( ) Unde (A'i + Al) = B este numărul barionului Astfel, potențialul chimic efectiv pentru quarcii drepte este egal cu (tsv + #i), iar pentru quarcii stângi este egal cu tsv Folosind rezultatul problemei din secțiunea , obținem pentru numărul barion T D în \u d Dl + D /, \u d - [(culoare + і) + dv], ' Observăm că rotația fazelor qt este anormală, deci excluderea fazei din Lagrangianul ( ) cu ajutorul ei ar duce la un termen ^-dependent în Lagrangianul efectiv câmpuri de calibrare; nu vom folosi această abordare Bariogeneză electroslabă unde am avut în vedere că există două tipuri de quarci stângi (factorul în ultimul termen) Condiția Dv = dă Mv = Să includem acum procesele cu neconservarea anormală a numărului barion în considerare Datorită prezenței potențialului chimic p în mediu, acestea conduc la generarea numărului barion Folosim ecuațiile ( ) și ( ) și scriem dnB AF ■ AB ~dT = t arL; aici DT și DW reprezintă schimbarea energiei libere și a numărului barionului ca rezultat al unui proces sphaleron și este rata unor astfel de procese În cazul unui dublet de quarci stângi (triplete colorate) DW = și DW = p • AB = p Prin urmare, ^ = -^r rA = |^r rA ( , ) (în acest moment se folosește ipoteza lenții proceselor de sphaleron: se crede că influența acestor procese asupra evoluției lui p poate fi neglijată) Ca rezultat, obținem densitatea numărului barionic formată în timpul trecerii peretelui domeniului: pv =-^ f OiTsph(t)dt ( ) Aici Tgp depinde de timp, deoarece mediile câmpurilor scalare la un punct fix se modifică pe măsură ce peretele domeniului trece prin acesta Ca o bună aproximare, putem presupune că GA r/r este dat de formula ( ) rsp/i - i'a^T xz " , până când cantitatea I + | i și (c) = v? respectiv, în timp ce A±, £ sunt parametrii adimensionali ai potențialului Pentru A± > , potențialul scalar are un minim at (c) = er?vi, (c) = c ^V , care corespunde valorii de vid a fazei relative Ѳѵas = C Bariogeneză electroslabă Lăsați tranziția de fază să aibă loc după cum urmează că ambele domenii dezvoltă medii La începutul tranziției de fază, qi și qz sunt mici, deci doar partea pătratică a potențialului efectiv este semnificativă Veff \u d Vlreff (|Ф ) + V ,eff (ІФ ) - vit ^ Re ^ di • Ae rC), ( ) unde Ae ^ = A+ cos f + rA sin f, adică tg T ( ) Presupunem că constanta Yukawa este mică , Li C Atunci masa efectivă a fermionului în faza spartă este, de asemenea, mică, mf = hi $c C T Pentru alte estimări brute, presupunem că grosimea peretelui este de ordinea temperaturii reciproce, k G " ( ) Acest lucru nu este valabil pentru quarcul t, iar efectele aferente necesită o atenție specială Capitolul De asemenea, vom presupune (și acest lucru este într-adevăr adevărat) că viteza peretelui este mică, vw ~ În cele din urmă, fără pierderea generalității, vom presupune că faza Ѳ(r) este egală cu zero în faza spartă, adică, Ѳ(r) = pentru z − "■ oo Fermionii mediului incident pe perete din faza simetrică sunt parțial reflectați de acesta Datorită prezenței fazei dependente de z (z), coeficientul de reflexie Rl al fermionului stâng nu este egal cu coeficientul de reflexie Rl al antiparticulei corespunzătoare Particulele cu moment p , care sunt mult mai mari decât grosimea reciprocă a treptei, practic nu sunt reflectate din acesta (aproximația WKB funcționează pentru ele), iar particulele cu moment puțin mai mic sunt parțial reflectate din acesta, deși pentru ele R ( înălțimea barierei energetice este egală cu mf și este mică în comparație cu pz la pz ~ Pe de altă parte, particulele cu pz ) Situația inversă are loc în spatele zidului, în faza perturbată Peretele mobil al bulei acționează ca un separator de diferite tipuri de particule Bariogeneză electroslabă În regiunea din spatele peretelui (în faza spartă), asimetria dintre particule și antiparticule nu duce la procese cu încălcarea numerelor de barion și lepton, dacă inegalitatea ( ) este satisfăcută În regiunea din fața zidului, nu este așa: deși, în virtutea ( ), fluxul numerelor barionice și leptonilor este zero, în această regiune există o lipsă de fermioni stângaci, și anume, ei participă în interacțiunile electroslabe cu încălcarea numărului barion Aceste interacțiuni tind să compenseze lipsa fermionilor stângi, aducând astfel mediul în faza simetrică lângă perete mai aproape de starea de echilibru termodinamic Reflexia asimetrică a fermionilor din perete modifică mediul la nivel local, la o distanță de perete mai mică decât o anumită distanță I (vom găsi în curând valoarea lui I) Timpul care trece din momentul în care a apărut o lipsă de fermioni stângi într-o anumită regiune până când peretele trece prin această regiune este egal cu t = l/vw În acest timp, procesele cu încălcarea numărului barionului funcționează în această regiune Pentru a găsi I, observăm că în timpul t particula reflectată de perete va experimenta coliziuni t/tj și, în conformitate cu legea mișcării browniene, se va îndepărta la o distanță unde tf și lf sunt timpul și calea liberă medie: l/ = tf pentru cazul particulelor ultrarelativiste de interes pentru noi Împreună cu t = l/vw, rezultă ecuația ( ) =^, t = ^- ( ) VW V*, Datorită fluxului de particule din perete, excesul de particule stângaci (negative) care se formează într-o regiune de mărime I în timp t (pe unitate de suprafață a peretelui) este egal în ordinea mărimii cu Nl = Jl't, deci densitatea corespunzătoare este "* = JL - = ± ( , ) lVw Vom presupune că procesele sphaleron sunt atât de lente încât au timp să proceseze doar o mică parte din exces ( ) Apoi (vezi ( )) dnB p - unde, ca de obicei pentru particulele ultrarelativiste, p ~ n/T De aici ajungem "ind "p t + ''■v~vz ' Capitolul unde durata proceselor sfaleropice este dată de ( ) Formule de colectare ( ) ( ), ( ) și ținând cont de faptul că densitatea entropiei s ~ q*T , obținem din aceasta asimetria barionică Pentru leptonii stângi, calea liberă medie este de ordin tf~ Pentru quarci, este mai mic din cauza ciocnirilor cauzate de interacțiuni puternice, deci t-leptonul este cel mai semnificativ (conform ( ), asimetria crește cu h\ = m/v) Înlocuirea în ( ) Prl \u d x'a' T , și folosind estimarea aproximativă ( ), obținem pentru contribuția z-leptonului Av ~ ~ - ? і s'r, şi h = m /v ~ IO- Pentru vu, ~ și x zz avem de aici Dv ~ ~ ѲSr, ( ) ceea ce este destul de suficient pentru a explica asimetria barionică observată Desigur, în analiza simplificată de mai sus, nu am luat în considerare o serie de factori, cum ar fi prezența maselor dinamice de particule în mediu, conservarea numerelor cuantice de tip (B - L) sau o hiperîncărcare slabă, efectul screening-ului Debye a încărcăturilor gabarite din mediu etc De asemenea, ca și în cazul secțiunii , procesele de difuzie joacă, de asemenea, un rol semnificativ Cu toate acestea, estimarea ( ) rămâne valabilă în ordinea mărimii, iar mecanismul descris este într-adevăr destul de eficient o Problema La ce valori ale vitezei peretelui este valabilă ipoteza despre încetineala proceselor de sphaleron făcută în text? > Problema La ce viteza peretelui sunt nesemnificative procesele de tranziție de la t-leptonul stâng la cel drept (un exemplu de astfel de proces este împrăștierea t-leptonului de către bosonul Z, + Z -> mc + h) Să rafinăm estimarea ( ) Acest lucru necesită rezolvarea ecuației Dirac pentru fermionii care interacționează cu peretele conform ( ) În cadrul de referință asociat peretelui, facem transformarea Lorentz de-a lungul peretelui astfel încât Pentru cuarcul f, analiza prezentată aici nu este aplicabilă, deoarece în mediu cuarcul t stâng se transformă rapid în cuarcul drept datorită interacțiunii puternice Yukawa Bariogeneză electroslabă fermionul s-a deplasat perpendicular pe perete Folosim reprezentarea chirală (Weyl) a -matricilor (vezi Anexa B) În cadrul de referință selectat, funcțiile de undă de fermion nu depind de coordonatele de-a lungul peretelui și ținând cont de termenul ( ) din Lagrangian, ecuația lui Dirac se reduce la două ecuații IdoJan + i O astfel de funcție de undă satisface ecuația ( ) cu m = Pentru a calcula coeficientul de reflexie al fermionului stâng, este necesar să găsim o soluție a ecuațiilor ( ), ( ), în care există o undă incidentă ( ), la z -" - oc există și o undă reflectată (călătorind spre stânga), în timp ce pentru z -> + oc există doar o undă transmisă Din ( ), ( ) se vede că soluția trebuie căutată sub forma qL = e~sh ffff) ■ f, qR = e~gsh phi(r) ■ Ecuații pentru funcțiile numerice φ și φ arata asa: -id 'ibR-\-toribR-\-Tn'{z')'il)L = ^' ( ) idgfb + +oo) Alegem zq Capitolul în zona din spatele zidului Acolo m* = mn/ (presupunem că constanta hi este reală și (z -> +oo) = ), iar soluția ca z -> +oo are forma Fc = e~ipz ^(е ірг-е ір °)+с Pentru z -> + oo există doar o undă transmisă (trn oc err) dacă c = ^e i(tm) p Soluția ( ) are într-adevăr forma ( ) și A \u d -i [ m\z) e ipz dz - ^-e grg ° ( ) Jzn p unde trebuie să punem zq + oo Amplitudinea de reflexie Ă a antiparticulei stângi diferă de ( ) prin înlocuirea m*(z) cu m(z) o Problema Demonstrați ultima afirmație Coeficientul de reflexie al particulei stângi Rl este egal cu pătratul modulului de amplitudine Ne va interesa asimetria reflexiei unei particule și a unei antiparticule: A£-B£ = U| -|A| ( ) Pentru estimări suplimentare, reprezentăm amplitudinea ( ) în formă A \u d r f [t * (r) - t / Ѳ (r)] e gr dz - unde Ѳ(r) este funcția obișnuită de salt și am trecut la limita zq -> oo Presupunem că funcția Re[n(z)j - m/v(z) este antisimetrică în z și scriem M p It[t(g)]e gr dz, Unde M = rrtf + j (Re[m(z)] - m/ (z)) sin( pz)pdz În ordinul mărimii M~mf ( ) Acum expresia pentru asimetrie ( ) ia o formă simplă Rl ~ Rl = ~ M R Im[m(z)] cos( pz) dz Intrand in sfarsit Ѳsrfr) = / Ish[tp(g)] cos( pz) dz, lwmf J ( ) Bariogeneză electroslabă primim Rl - Rl \u d - Mt / i "dsr (p) p Integrala din ( ) tinde rapid spre zero odată cu creșterea impulsului pentru p > lw datorită factorului oscilant cos( pz), în timp ce pentru p Problema Demonstrați ultima afirmație din cazul general, folosind proprietățile ecuațiilor ( ) și ( ) Bariogeneză electroslabă, încălcarea CP și EDM cu neutroni La sfârșitul secțiunii, observăm că în toate mecanismele de generare a asimetriei barionilor luate în considerare de noi, este necesar să se implice surse suplimentare de încălcare a CP în plus față de cele disponibile în Modelul Standard Deși valorile fazelor de încălcare a CP necesare pentru a genera asimetria barionică observată nu par neplauzibil de mari, în modelele realiste ele se dovedesc adesea a fi foarte limitate din măsurători de precizie Una dintre cele mai sensibile la noile surse de încălcare a CP sunt experimentele de căutare a momentelor de dipol electric (EDM) ale electronului de și neutronului dn EDM d este definit ca parametrul hamiltonianului interacțiunii câmpului electric E și spin S, n = - ( ) ( g) t n unde tm este scara de masă a bosonilor Higgs, tsp este faza de încălcare a CP, U este matricea de amestecare a cuarcilor (astfel încât matricea constantelor Yukawa să fie Y = Idiag -U), ( m)- este factorul buclei , iar proporționalitatea cu masele de quarci este legată de faptul că Lagrangianul ( ) încalcă chiralitatea Orez Contribuția unei bucle la momentul dipolului electric al cuarcului n Principala contribuție la ( ) vine din schimbul cuarcului t virtual, deci pentru Tii ~ obținem ( TeV \ - -e-GeV- tona J ( ) O comparație a ( ) cu ( ) arată că faza trebuie să fie mică, tsav Problema Alegeți reprezentările câmpurilor φ și φ în raport cu grupul de gabarit al Modelului Standard și operatorul compozit q purtând numărul barion, astfel încât modelul descris mai sus păstrează invarianța gabaritului la nivelul arborelui Dacă nu ar exista ultimul termen în ( ), modelul ar fi invariant în cadrul transformărilor globale de fază φ -> е ОсВрф, q -> eiaBpq, φ f Numărul cuantic conservat corespunzător ar fi numărul barionic, iar densitatea numărului barionic ar fi egală cu pv \u d іVf (dіF * • F- F * • dif) + nB,q, ( ) unde ns,g = -nq) este densitatea numărului barion al quarcilor Dacă constanta A' în ( ) este mic, dar finit, numărul barionului se păstrează doar aproximativ o Problema Găsiți expresia ( ) folosind teorema lui Noether O situație similară cu cea de mai sus apare în mod firesc în extensia supersimetrică a Modelului Standard, vezi secțiunea Câmpul φ din acesta poate fi o combinație a câmpurilor squarks, sleepon și bosoni Higgs, iar câmpul φ poate fi o combinație de gauge-superparteneri ai bosonilor gauge O interacțiune ca ( ) are într-adevăr Al treilea termen din ( ) ar putea fi ales sub forma | (A' + hc) cu complex A' Totuși, prin redefinirea câmpului φ acesta poate fi redus la forma care apare în ( ) Mecanism Affleck-Dine loc, iar, până la un factor numeric, constanta h coincide cu constanta gauge gs a grupului SU( )с O interacțiune de tip A'(f -L s ) este interzisă pentru un squark prin invarianța gauge față de SU( )c, dar interacțiuni de ordin superior (de exemplu, de tip A'd ) sunt posibile , încălcând numărul barionic și (B-L ) Această din urmă împrejurare este deosebit de importantă, deoarece generarea (B-L) este necesară și suficientă pentru formarea asimetriei barionice, dacă vorbim de temperaturi peste GeV O caracteristică a generalizărilor supersimetrice ale modelului standard este prezența direcțiilor plate în ele - astfel de direcții în spațiul tuturor câmpurilor scalare de-a lungul cărora potențialul scalar este mic până la valori foarte mari ale câmpurilor În ceea ce privește potențialul ( ), în care φ este înțeles ca un câmp care parametriză o direcție plană, aceasta înseamnă că masa m este mică (comparată, de exemplu, cu masa Planck), iar constantele A și A' sunt de asemenea extrem de mici Generarea asimetriei Să descriem mecanismul Affleck-Dine folosind exemplul modelului prezentat în Secțiunea Să presupunem că câmpul φ la momentul inițial al timpului (în teoria inflaționistă, imediat după sfârșitul inflației) a fost omogen spațial și a luat o valoare complexă φ = rіerі Analiza evoluției ulterioare a acestui domeniu este deosebit de simplă în acest caz " А| і| ( ) Din Secțiunea știm că de ceva timp valoarea câmpului rămâne practic neschimbată dacă condițiile mele 